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Chapitre 1
Introduction : Le fond diﬀus
cosmologique
Nous commenc¸ons, dans ce chapitre, par introduire ce qu’est le fond diﬀus cosmologique (le CMB) et
l’origine de ses anisotropies de tempe´rature. Nous expliciterons le lien entre le CMB et les parame`tres cos-
mologiques via l’introduction du spectre de puissance angulaire1. Puis nous de´crirons succinctement les
re´sultats expe´rimentaux de ces dernie`res anne´es en mettant l’accent sur ceux d’Archeops. Nous conclue-
rons enﬁn sur ce qu’apportera Planck dans le domaine.
1.1 Le fond diﬀus cosmologique et les anisotropies de tempe´rature
1.1.1 Histoire thermique de l’Univers
L’histoire thermique de l’Univers est illustre´e par la ﬁgure 1.1. Ses principales e´tapes sont les suivantes :
• t = 10−43s, T = 1032K
A t  10−43s, qui correspond a` l’e´chelle de Planck (Epl  1018GeV), les interactions fondamentales
sont uniﬁe´es.
• t = 10−35s, T = 1027K
Au bout de quelques t  10−35s, se produit un phe´nome`ne brutal lie´ a` l’action d’un champ scalaire :
l’inﬂation. L’univers subit quasiment instantane´ment une expansion d’un facteur  1050, gommant
pratiquement toute information sur son histoire passe´e.
A la ﬁn de l’inﬂation (t  10−33s), des anisotropies primordiales de densite´s apparaissent et sont lie´es
aux ﬂuctuations quantiques du champ scalaire responsable de l’inﬂation. L’e´volution de l’univers
est, a` partir de ce moment la`, re´gie par les lois de la relativite´ ge´ne´rale.
• t = 10−12s, T = 1015K, E = 100GeV
Autour de 1015K, intervient la brisure de la syme´trie e´lectrofaible SU(2)xU(1) : interaction faible
et interaction e´lectromagne´tique se de´couplent.
• t = 10−6s, T = 1013K, E = 100MeV
Autour de 1013K, l’univers devient suﬃsament froid pour les hadrons puissent se former : les
premiers protons et neutrons apparaissent. C’est la transition quarks-hadrons.
• t = 0.01s, T = 1011K
La densite´ moyenne d’e´nergie devient trop faible pour que de nouveaux protons ou neutrons soient
1Nous ne ferons pas ici d’introduction a` la cosmologie et a` son mode`le standard, on pourra se re´fe´rer, par exemple, a` [1]
pour en obtenir une description de´taille´e.
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Figure 1.1 : Histoire thermique de l’Univers
Figure 1.2 : Spectre du fond diﬀus cosmologique mesure´ par FIRAS [2]
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cre´e´s. Le rapport des deux espe`ces est alors ﬁge´, modiﬁe´ uniquement par la de´sinte´gration β des
neutrons :
ν + n → p+ + e− (1.1)
• t = 1s, T = 1010K
C’est a` cette pe´riode que les neutrinos se de´couplent du reste de l’univers, et forment un rayonnement
de fond2.
• t = 3mn, T = 109K
Autour d’une tempe´rature de 109K, les protons et les neutrons se combinent et nous voyons ap-
paraˆıtre les premiers noyaux le´gers comme l’hydroge`ne, le deute´rium, le tritium, l’he´lium. C’est la
nucle´osynthe`se primordiale. A partir de ce moment-la`, la matie`re de l’Univers se compose prin-
cipalement d’H (75%), et d’He (25%). Le nombre de noyaux de chaque espe`ce est gele´ jusqu’a`
l’apparition des premie`res e´toiles. L’Univers est alors compose´ de noyaux le´gers, de leptons et de
photons, et sa densite´ d’e´nergie est domine´e par celle des photons.
• T  104K
Autour de 104K, la densite´ de matie`re qui de´croˆıt en a−3 (a e´tant le facteur d’e´chelle) et la densite´
d’e´nergie du rayonnement dont l’e´volution en fonction du facteur d’e´chelle est en a−4 s’e´quilibrent :
c’est l’e´quivalence matie`re-rayonnement.
• t = 300.000 ans, T  3000K
300 000 ans apre`s le Big Bang, quand la tempe´rature devient infe´rieure a` environ 3000K, la densite´
des photons devient trop faible pour empe´cher la formation des atomes. Les e´lectrons sont capte´s
autour des noyaux d’Hydroge`ne et d’He´lium pre´sents, c’est la recombinaison. En paralle`le, la section
eﬃcace d’interaction des photons avec la matie`re devenant tre`s faible, il y a de`s lors de´couplage
entre les photons et la matie`re, et les photons peuvent se propager librement dans l’Univers (on dit
qu’il devient transparent). Ils forment le fond diﬀus cosmologique ou CMB.
• t = 109 ans
Vers 109 ans et une tempe´rature de 15K, les structures commencent a` se former a` partir des
surdensite´s de matie`re ge´ne´re´es par l’inﬂation (tre`s probablement des protogalaxies vers les amas
de galaxies).
Les photons du CMB baignent donc dans l’Univers depuis que celui-ci a 300.000 ans environ. Ils
forment une composante homoge`ne et leur spectre est celui d’un corps noir dont la tempe´rature suit
l’expansion de l’Univers. A l’e´poque actuelle, cette tempe´rature est
TCMB = 2.725± 0.001 K , (1.2)
et a e´te´ mesure´e dans le sub-millime´trique par l’instrument FIRAS du satellite COBE [2] comme l’illustre
la ﬁgure 1.2. Des expe´riences telles que Planck-HFI ou Archeops ne sont sensibles qu’aux variations de
tempe´rature et n’ont donc pas acce`s a` l’information de cette valeur moyenne.
De plus l’expe´rience DMR du satellite COBE [3] (pour Diﬀerential Microwave Radiometer) a montre´
qu’il existait des anisotropies de tempe´rature de l’ordre de
√
< (∆T/T )2 >  10−5 sur des e´chelles
angulaires θ > 7◦. Depuis, les e´tudes du fond diﬀus cosmologique se concentrent sur l’analyse de ces
anisotropies de tempe´rature dans diverses bandes de fre´quences.
1.1.2 Les anisotropies primaires
Les anisotropies de tempe´rature que nous observons aujourd’hui sont de deux natures :
∗ les anisotropies primaires qui traduisent l’e´tat local de l’Univers au moment de l’e´mission du CMB,
2Tν = (4/11)1/3Tγ  1.96K aujourd’hui.
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∗ les anisotropies secondaires qui re´sultent de la propagations des photons entre la surface de dernie`re
diﬀusion et l’observateur. Elles sont lie´es a` l’eﬀet de la gravitation apre´s l’e´mission, et a` la re´ionisation
locale et a` la re´ionisation globale.
Commenc¸ons par e´tudier les sources d’anisotropies primaires. Avant le de´couplage, les photons et les
baryons sont fortement couple´s. Ils e´voluent dans le champ gravitationnel domine´ par la matie`re noire3,
ψ(η, x). Le plasma photon-baryon oscille sous l’action combine´e de la gravite´ et de la pression de radiation.
Deux eﬀets majeurs entrent en compe´tition : l’eﬀet de la gravite´ et l’eﬀet des baryons.
Perturbations intrinse`ques
L’hypothe`se la plus probable de l’origine des structures primordiales est l’inﬂation. Elle permet d’ex-
pliquer l’origine des pertubations de densite´ par le changement d’e´chelle (et de re´gime) des ﬂuctuations
quantiques qui sont, dans les mode`les les plus simples, de deux natures :
∗ des ﬂuctuations du champ scalaire et des pertubations scalaires de la me´trique associe´e,
∗ des ﬂuctuations tensorielles de la me´trique qui se traduisent par des ondes gravitationnelles.
Les anisotropies de tempe´rature engendre´es par les ﬂuctuations quantiques de densite´ obe´issent a` une
statistique gaussienne et sont dites adiabatiques [4].
Perturbations gravitationnelles
Au moment de la dernie`re diﬀusion, l’univers est constitue´ de quatre composantes : la matie`re noire,
les baryons, les photons, et les neutrinos. Il est domine´ par matie`re (vers z  25000Ω0h2), les neutrinos
contribuant peu a` la densite´ totale d’e´nergie.
De plus, avant la recombinaison, tant que l’hydroge`ne est comple`tement ionise´, le libre parcours moyen
des photons est tellement faible que l’on peut traiter le plasma photons-baryon comme un seul ﬂuide. Il
y a donc approximativement deux composantes : la matie`re noire et le plasma photon-baryon.
La the´orie des instabilite´s gravitationnelles semble indiquer que de petites ﬂuctuations de densite´
(δ  10−3) ont duˆ exister a` l’e´poque de la dernie`re diﬀusion, aﬁn que les galaxies et les amas que nous
observons aujoud’hui aient eu le temps de se former. Ces inhomoge´ne´ite´s de la densite´ de la matie`re noire
cre´ent alors des puits de potentiel gravitationnel (ψ) ou` le plasma photon-baryon tend a` s’accumuler.
Apre`s le de´couplage, les photons se propagent librement, puisqu’ils ne sont plus couple´s a` la matie`re,
mais ils doivent sortir de ces puits :
















Dans un univers domine´ par la matie`re, comme on a a ∝ t2/3 et puisque T ∝ 1a , cet eﬀet se traduit

















Cet eﬀet est appele´ eﬀet Sachs-Wolfe [5].
3On se place en coordonne´es comobiles, η est le temps conforme.
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Figure 1.3 : Illustration de l’eﬀet acoustique (issu de la the`se de Wayne Hu [6] ) : on montre ici le puits de
potentiel dans l’espace re´e´l. La pre´sence des baryons accroit la masse gravitationnelle induisant un de´placement
du niveau moyen. Les pics correspondent aux zones de compression et les creux aux zones de rare´faction.
Perturbations “acoustiques”
Cet eﬀet se superpose aux oscillations du plasma photon-baryon excite´es par un puits de potentiel
gravitationnel. Nous pouvons e´crire l’e´quation d’e´volution du plasma photon-baryon, si on suppose que le
potentiel n’e´volue pas dans le temps (ψ˙ = 0) et que la densite´ de baryon est tre`s faible devant la densite´
de photons, et on obtient l’e´quation d’un oscillateur harmonique :




(on suppose ici que la perturbation de la courbure est ne´gligeable) ou` la de´rive´e se fait par rapport au
temps conforme η =
∫
(1 + z)dt, et :
∗ cs est la vitesse du son dans le plasma.
∗ k est le vecteur d’onde
∗ θ est relie´ a` la ﬂuctuation de densite´ par : θ = δργ/4ργ avec δρ qui, elle-meˆme est relie´e aux
anisotropies de tempe´rature via le fait que nγ ∝ T 3.
Nous parlons alors d’oscillations acoustiques dans le plasma. Dans le cas du mode`le CDM (Cold Dark
Matter) ψ est constant. Nous pouvons nous repre´senter le phe´nome`ne de la fac¸on suivante : les puits de
potentiel tendent a` comprimer la matie`re alors que la radiation s’oppose a` cette compression : le plama
va alors osciller comme l’illustre la ﬁgure 1.3-a.
Les re´gions de compression se traduisent par des re´gions chaudes et les zones moins denses par des
re´gions froides. Nous obtenons une se´rie de pics dits acoustiques dans le spectre de puissance. Nous
pouvons, par exemple, montrer que les maxima de la solution de l’e´quation 1.7 font ressortir une e´chelle
fondamentale relie´e a` l’horizon sonique et telle que :
kns = nπ (1.8)
ou` s =
∫
csdη et kn sont les modes lie´s a` l’oscillation. Si l’on fait intervenir la distance diame`tre angulaire
DA, on a une relation entre le mode kA et l’e´chelle angulaire θA des anisotropies :
θA = λA/DA (1.9)
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(1.10)
Dans le cas d’un univers plat domine´ par la matie`re, on obtient θA  1◦.
Dans les e´quations pre´ce´dentes on a ne´glige´ l’eﬀet des baryons. Ils apparaissent dans l’e´quation de
l’oscillateur harmonique Eq.1.7 via un terme R sous la forme :








 3 104(1 + z)−1Ωbh2 . (1.12)
R est un terme de masse. La pre´sence des baryons se traduit de ce fait un accroissement de l’inertie du
ﬂuide, donc par un de´placement du niveau moyen des oscillations. Dans ce cas la` ψ et θ n’oscillent plus
autour de 0 mais d’une valeur qui croit avec le nombre de baryons : les pics auront alors des hauteurs
variables selon qu’ils sont pairs ou impairs.
1.1.3 Les anisotropies secondaires
La matie`re apre`s la recombinaison a une probabilite´ d’interaction avec les photons par eﬀet Thomson
tre`s faible. Par contre, pendant leur trajet de la surface de dernie`re diﬀusion jusqu’a` nous, les photons
peuvent subir des perturbations lie´es soit a` des variations du potentiel gravitationnel le long de la ligne
de vise´e, soit a` des interactions avec les e´lectrons des milieux ionise´s.
Perturbations lie´es a` la gravite´
Eﬀet ISW
L’eﬀet Sachs Wolfe Inte´gre´ est lie´ a` une variation du potentiel gravitationnel en fonction du temps, qui
se traduit par une perturbation de la tempe´rature du CMB. Sur un seul photon, cet eﬀet peut s’e´crire








ou` φ˙ est la de´rive´e du potentiel gravitationnel par rapport au temps conforme a` une position donne´e :
il s’agit de l’eﬀet du de´calage gravitationnel inte´gre´ le long de la ligne de vise´e. Si le photon traverse un
puits de potentiel, le de´calage vers le bleu qu’il acquiert quand il tombe dedans, a` t0, est exactement
compense´ par le de´calage vers le rouge acquis au temps t quand il en ressort. Si le puits de potentiel s’est
comble´ partiellement entre t0 et t, la compensation n’est pas parfaite et le photon reste de´cale´ vers le
bleu.
L’eﬀet Rees Sciama
Au moment de la formation des grandes structures, la the´orie des perturbations ne s’applique plus et le
potentiel gravitationnel varie. C’est l’eﬀet Rees-Sciama [7]. Il ge´ne`re des anisotropies dont les variations
relatives sont de l’ordre de δT/T  10−7. Des e´tudes ont montre´ que cet eﬀet est maximal pour des
e´chelles entre 10 et 40 minutes d’arc.
L’eﬀet de lentille gravitationnelle
L’eﬀet de lentille gravitationnelle est de nature un peu diﬀe´rente [8]. En eﬀet, la gravitation est ici
responsable de de´ﬂexions de la trajectoire du photon dans la direction transversale a` la ligne de vise´e. Il
en re´sulte une distorsion de l’image de la surface de dernie`re diﬀusion. L’eﬀet de lentille gravitationnelle
agit ainsi comme une redistribution de la puissance entre les diﬀe´rentes e´chelles angulaires.
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Eﬀets de diﬀusion
La re´ionisation
L’absence de la raie Lyman-α dans le spectre des quasars lointains vers z  5 [9] semble indiquer que
l’hydroge`ne a e´te´ re´ionise´ a` une e´poque entre z  1100 et z  5. Les conse´quences sur le CMB de cette








La probabilite´ qu’un photon du CMB ne soit jamais diﬀuse´ varie comme e−τ . Pour des parame`tres de
la the´orie CDM (Cold Dark Matter), l’e´quation ci-dessus signiﬁe que, meˆme si τ >> 1 (tous les photons
ont e´te´ diﬀuse´s a` un moment) leur surface de dernie`re diﬀusion prend place autour de z  50. Ceci
implique que les observations du CMB, dans une direction du ciel donne´e, sont en partie aﬀecte´es par la




La re´ionisation globale tend donc essentiellement a` moyenner les anisotropies primaires pour de petites
e´chelles angulaires.
L’eﬀet SZ
L’eﬀet Sunyaev-Zeldovich est lie´ a` l’interaction des photons du CMB avec le gaz chaud et ionise´ pie´ge´
gravitationnellement par les amas de galaxie. Ils sont alors diﬀuse´s par les e´lectrons du gaz.
L’eﬀet SZ dit thermique correspond au changement de longueur d’onde des photons du CMB quand
ils sont diﬀuse´s par les e´lectrons chauds du gaz intra-amas au repos dans le repe`re du CMB. L’eﬀet
produit une distorsion du spectre de corps noir comme l’illustre la ﬁgure 11.1 qui se pre´sente comme une
diminution de la densite´ spectrale a` basse fre´quence (≤ 217GHz) et une augmentation a` haute fre´quence.
Nous faisons, dans la suite, l’hypothe`se que l’amas est au repos dans le repe`re associe´ au CMB. De
plus, nous supposons que la tempe´rature des e´lectrons est tre`s grande devant celle du CMB, et que le gaz
d’e´lectrons est non relativiste en premie`re approximation. Lorsqu’un photon est diﬀuse´ par un e´lectron
libre, sa fre´quence sont change´e de la fac¸on suivante :
ν′ =
ν
1− β2  β
2ν (β = v/c << 1) . (1.16)
Si nous calculons la variation relative de fre´quence par intervalle de temps ∆t le long du trajet moyenne´e






ou` σT est la section eﬃcace de diﬀusion Thomson et ne la densite´ e´lectronique du gaz intra-amas. Nous
pouvons alors de´ﬁnir le parame`tre dit de comptonisation, y : dy = δν/ν qui exprime l’amplitude de l’eﬀet








ou` l’inte´grale se fait le long du chemin optique des photons a` travers l’amas. Dans l’hypothe`se d’un gaz









ou` τ est la profondeur optique. Finalement la variation de fre´quence conse´cutive a` l’interaction photon-
e´lectron se traduit par une variation de l’intensite´ du rayonnement du CMB a` la fre´quence ν le long de










ex − 1)− 4) (1.21)
x = hν/kT (1.22)









L’eﬀet SZ dit cine´tique se produit lorsque l’amas se de´place avec une vitesse radiale particulie`re vr,
ce qui induit une vitesse d’ensemble des e´lectrons du gaz e´gale a` cette meˆme vitesse vr. Il en ressort une








ou` x = hν/kTcmb, a(x) = xex/(ex − 1) et τ est l’e´paisseur optique Thomson (Iν est l’intensite´ du
rayonnement du fond diﬀus cosmologique). Nous pouvons de´ﬁnir, de fac¸on e´quivalente a` l’e´quation 1.23,












L’eﬀet est positif pour des amas se de´plac¸ant dans la direction de l’observateur (vr < 0).
L’eﬀet SZ est inte´ressant dans le sens ou` il est inde´pendant du de´calage spectral de l’amas conside´re´.
Il permet d’eﬀectuer, en combinaison avec des observations dans les X, un test global de cohe´rence du
mode`le standard cosmologique a` l’aide d’un lot de donne´es inde´pendant des proble`mes inhe´rents aux
estimateurs de distance, bien que cette me´thode soit sensible a` d’autres syste´matiques.
1.2 Spectre de puissance angulaire
Dans cette section, nous introduisons la notion de spectre de puissance angulaire des anisotropies de
tempe´rature du fond diﬀus cosmologique.
1.2.1 De´ﬁnition













Comme la majeure partie des the´ories de´crivant l’histoire de l’univers primordial pre´disent que les ani-
sotropies de tempe´rature obe´issent a` une statistique gaussienne [11]. Nous de´ﬁnissons habituellement la
quantite´ :
C = < |am|2 > (1.28)
(1.29)
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Figure 1.4 : Exemple de spectre de C typique
qui renferme toute l’information sur l’Univers primordial dans l’hypothe`se gaussienne. Cet ensemble de
valeurs est appele´ spectre de puissance des anisotropies de tempe´rature.
Il existe une incertitude the´orique irre´ductible sur C, lie´e a` l’unicite´ de l’observation des anisotropies :
chaque am est lui-meˆme en eﬀet une variable ale´atoire de valeur moyenne nulle et de variance C. La loi
de probabilite´ des C est donc celle d’un χ2 a` 2+1 degre´s de liberte´. Le spectre de puissance d’Archeops
est limite´ par cette variance cosmique a` bas , celui de Planck devrait l’eˆtre sur toute la gamme en 
couverte.





A cette variance irre´ductible s’ajoute la variance d’e´chantillonnage pour les expe´riences qui ne couvrent
pas l’inte´gralite´ du ciel (ou` celles pour lesquelles on doit e´liminer, par exemple, une partie du plan
galactique pour re´duire les eﬀets d’avant plans), l’expression pre´ce´dente de la variance cosmique prend







ou` fsky est le pourcentage du ciel couvert. Une autre conse´quence du fait que la couverture du ciel n’est
pas comple`te est que les estimations des C sont couple´es les unes aux autres via une matrice de me´lange
qui de´pend de la portion de ciel couverte.
1.2.2 Description d’un spectre type
Nous pre´sentons sur la ﬁgure 1.4 des exemples de spectres de puissance de fond diﬀus cosmologique :
on y retrouve les quatre zones caracte´ristiques de´crites dans la suite.
Le dipoˆle
L’harmonique  = 1 de la de´composition de l’e´quation 1.26 est celle qui a la plus grande amplitude
[12] :
T=1 = 3.346± 0.017mK . (1.32)
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Elle est due a` l’eﬀet Doppler induit par le mouvement du syste`me solaire par rapport au repe`re ou`
les photons observe´s sont isotropes. En eﬀet le mouvement d’un observateur qui se de´place a` la vitesse
β = v/c par rapport a` un champ de radiation isotrope de tempe´rature T0 produit une variation de
tempe´rature telle que :
T (θ) =
T0(1− β2)1/2
(1 − β cos θ) (1.33)
 T0(1 + β cos θ + β
2
2
cos 2θ +O(β3)) (1.34)
A chaque point du ciel on observe donc un spectre de corps noir avec une tempe´rature T (θ). Le spectre
du dipoˆle est celui de la de´rive´e du corps noir par rapport a` la tempe´rature.
Le plateau Sachs-Wolfe ( ≤ 100)
Toutes les anisotropies de tempe´rature dans les harmoniques supe´rieures sont interpre´te´es comme
e´tant ge´ne´re´es par des perturbations de la densite´ de l’Univers primordial, puisqu’elles correspondent a`
des e´chelles plus grandes que la taille de l’horizon au moment du de´couplage (c’est-a`-dire jusqu’a` des
  100). Les anisotropies a` ces e´chelles nous renseignent directement sur les conditions initiales. Elles se
traduisent dans le CMB par l’eﬀet Sachs-Wolfe. Leur spectre est approximativement plat, ce qui semble
montrer que le potentiel gravitationnel est invariant d’e´chelle.
Les pics Doppler
Puis apparaissent les oscillations du plasma que l’on a de´crites dans la section 1.1.2. De leurs ca-
racte´ristiques (position, hauteurs relatives des pics...) sont principalement extraites les contraintes sur les
parame`tres cosmologiques.
Amortissement de Silk
Au dela` de   900 on observe un amortissement (dit de Silk) des oscillations qui est la conse´quence
du fait que la couche de dernie`re diﬀusion n’est pas inﬁniment mince : de ce fait, a` la recombinaison, les
photons ont un libre parcours moyen non nul qui fait que le couplage aux e´lectrons n’est pas parfait. Cet
eﬀet implique l’existence d’une e´chelle de coupure θD telle que les anisotropies d’e´chelles infe´rieures a` θD
sont atte´nue´es exponentiellement.
1.2.3 C et parame`tres cosmologiques
Pour de´crire l’Univers on se place dans le mode`le standard cosmologique dans le cadre de la me´trique
de Friedmann-Robertson-Walker avec des perturbations de densite´ provenant de l’univers primordial que
l’on fait e´voluer pour cre´er les grandes structures que l’on observe aujourd’hui. Cette description comporte
une dizaine de parame`tres que l’on cherche a` de´terminer a` partir des mesures actuelles.
Nous pouvons, d’apre`s ce que nous avons vu dans les chapitres pre´ce´dents, intuiter que la mesure
du spectre de puissance des anisotropies de tempe´rature peut nous renseigner sur certains parame`tres
cosmologiques. Par exemple, la position du premier pic qui marque la taille de l’horizon sonique sur la
surface de dernie`re diﬀusion est essentiellement une mesure de la courbure spatiale de l’Univers (via la
mesure de la distance angulaire de l’observateur a` la surface de dernie`re diﬀusion). De meˆme la hauteur
relative des pics signe l’asyme´trie des oscillations dues aux baryons et donc nous renseigne directement
sur la densite´ baryonique.
Nous illustrons sur la ﬁgure 1.5 la sensibilite´ des courbes de C aux valeurs des parame`tres cosmo-
logiques : ici chaque parame`tre est change´ inde´pendament des autres autour d’un meˆme mode`le avec
Ωtot = 1, ΩΛ = 0.65, Ωbh2 = 0.02, Ωmh2 = 0.147 et n=1 [17].
1.2. Spectre de puissance angulaire 17
Figure 1.5 : Illustration de la sensibilite´ des courbes de C aux parame`tres cosmologiques Ωtot, ΩΛ, Ωb et Ωm
de gauche a` droite et de haut en bas [17].
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1.2.4 C et C(θ)
On peut aussi construire la fonction de corre´lation a` deux points, C(θ), de la distribution de δT (θ, φ)/T
qui est de´ﬁnie par :
C(θ) = < ∆T (x),∆T ′(x′) > (1.35)












C(θ)P(cos θ)d(cos θ) (1.37)
ou` les P sont les polynoˆmes de Legendre d’ordre .
1.2.5 La polarisation du CMB
Au moment du de´couplage les photons interragissent avec les e´lectrons par diﬀusion Thomson, le
terme local d’anisotropies quadrupolaire ge´ne`re une polarisation line´aire4 : on s’attend alors a` ce que le
CMB soit polarise´ a` peu pre`s a` 5%.
La polarisation s’exprime ge´ne´ralement avec les parame`tres de Stokes Q et U, qui se de´duisent des
composantes Ex et Ey du champ e´lectrique de l’onde e´lectromagne´tique polarise´e projete´e sur un repe`re










a±2m±2Y m (n) (1.39)
Comme Q et U de´pendent du repe`re dans lequel on se place, on de´ﬁnit des champs E et B sur la sphe`re









L’inte´reˆt d’une telle de´composition est que les ﬂuctuations scalaires ne peuvent se traduire dans le
champ E, alors que les ﬂuctuations tensorielles se reﬂe`tent dans les deux e´tats. Nous pouvons de´composer

















et on de´ﬁnit les spectres :
CEE = < |aEm|2 > (1.44)
CBB = < |aBm|2 > (1.45)
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Figure 1.6 : En haut : Spectre de puissance du CMB mesure´ par WMAP, CBI et ACBAR. En bas : Spectre de
puissance croise´ entre la tempe´rature T et le mode de polarisation E combinant les re´sultats des expe´riences
WMAP, BOOMERANG, et DASI.
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Figure 1.7 : Contributions respectives des diﬀe´rentes composantes de l’e´mission galactique et du spectre du
CMB pour une re´solution angulaire de l’ordre de 7 degre´s et une latitude galactique infe´rieure a` 20 degre´s. [19]
Par des arguments de parite´ (lie´es aux harmoniques sphe´riques de spin 2), il reste quatre observables




 , et C
BB
 .
La premie`re mesure pre´cise des corre´lations TE a e´te´ mene´e a` bien par WMAP 1year[28]. Le spectre
correspondant est pre´sente´ sur la ﬁgure 1.6 ou` sont combine´s les re´sultats de WMAP, de BOOMERANG
[15], et DASI [16]. Il met en e´vidence la nature adiabatique des perturbations et contraint l’e´paisseur
de la couche de dernie`re diﬀusion. L’exce`s de signal a` bas  ( < 10) signe l’existence d’une re´ionisation
qui semblerait indiquer que les premie`res e´toiles qui seraient la source de la radiation ionise´e se seraient
forme´es autour de z  20.
1.2.6 Les eﬀets d’avant plans
Le long du trajet des photons depuis la couche de dernie`re diﬀusion jusqu’a` nous d’autres eﬀets
s’ajoutent aux anisoptropies du fond diﬀus cosmologiques et “brouillent” le signal physique que nous
cherchons a` reconstruire. Ces eﬀets dits “d’avant plan” doivent eˆtre bien connus pour limiter leur impact
sur la mesure. Ils sont issus principalement de quatre processus :
∗ le rayonnement de freinage (“free-free”),
∗ le rayonnement synchrotron loin du plan galactique,
∗ l’e´mission des poussie`res dans la galaxie,
∗ la lumie`re zodiacale.
Le spectre de chacune de ces composantes est pre´sente´ sur la ﬁgure 1.7. Revenons sur chacunes de ces
sources de “bruit de fond”.
4Nous ne´gligeons donc dans la suite les termes de polarisation circulaire.
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Le rayonnement de freinage
Le principe est simple : les e´lectrons libres rayonnent dans les champs e´lectriques des noyaux des
re´gions du milieu interstellaire riches en hydroge`ne ionise´ (c’est l’eﬀet Bremsstrahlung thermique). Le
spectre d’e´mission d’une telle composante est de la forme :
Iν ∝ ν−2.15 , (1.46)
pour les grandes fre´quences (typiquement au dessus de 10GHz) et plutoˆt en ν2 pour les fre´quences
infe´rieures.
Le rayonnement synchrotron
Il est duˆ au mouvement des e´lectrons se propageant dans le champ magne´tique de la galaxie (typique-
ment de l’ordre de 10−10 T. Il apparaˆıt pour des fre´quences entre 40MHz et 100GHz comme le pre´sente la
ﬁgure 1.7. Loin du plan galactique, le rayonnement synchrotron est l’eﬀet dominant pour des fre´quences
de l’ordre de 5GHz. Son spectre est approxime´ par la relation :
Iν ∝ ν−3 . (1.47)
La poussie`re
Il existe dans la galaxie des poussie`res froides (dont la tempe´rature est comprise entre 1 et 100K)
qui rayonnent essentiellement dans l’infrarouge. Le spectre moyen d’e´mission de ces poussie`res de´pend de
la latitude galactique que l’on conside`re. Typiquement pour les basses latitudes, les nuages mole´culaires
montrent une composante froide qui peut eˆtre de´crite avec une tempe´rature moyenne de 21.4K et un
spectre en ν1.4. Pour les plus hautes latitudes, on peut approximer le spectre d’e´mission par une compo-
sante unique de tempe´rature de l’ordre de 18K et un spectre en ν2.
La lumie`re zodiacale
Cette dernie`re provient de l’e´mission thermique des poussie`res du syste`me solaire. Elle posse`de une
distribution spatiale tre`s particulie`re, concentre´e dans la direction du plan de l’e´cliptique.
1.3 Re´sultats actuels et perspectives
Une analyse du fond diﬀus cosmologique passe pre´alablement a` l’extraction du spectre de puissance
par la reconstruction de cartes du ciel de ses anisotropies. C’est ce que nous illustrons dans cette section.
1.3.1 Cartes du ciel
La ﬁgure 1.8 pre´sente l’e´volution de la pre´cision angulaire sur les cartes du fond diﬀus cosmologique
entre :
∗ COBE (a` gauche) pour lequel on pre´sente en haut le dipoˆle et en bas les anisotropies de tempe´rature
du fond diﬀus - une coupure sur le plan galactique est applique´e.
∗ Archeops (au centre) qui couvre 30 % du ciel avec une re´solution angulaire de l’ordre de 10 minutes
d’arc.
∗ Et enﬁn a` droite, la carte attendue pour Planck sur tout le ciel qui permettra de mesurer de manie`re
ultime ces anisotropies.
Nous illustrons ici l’e´volution en terme de pre´cision angulaire entre les premie`res mesures sur tout le ciel
eﬀectue´es par COBE et ce que l’on attend de Planck.
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Figure 1.8 : Cartes du ciel mesure´es par COBE a` gauche (en haut le dipoˆle et en bas le CMB et la galaxie une
fois le dipoˆle retire´), au centre carte obtenue par Archeops KS3 et enﬁn sur la droite simulation des anisotropies
de tempe´rature sur le ciel vues par Planck.
1.3.2 Re´sultats expe´rimentaux depuis 1999
Boomerang
Boomerang (pour Balloon Observationsn Of Millimetric Extragalactic Radiation ANd Geophysics)
[21] a montre´ pour la premie`re fois la pre´sence du premier pic acoustique dans le spectre de puissance
des anisotropies de tempe´rature du fond diﬀus cosmologique. L’analyse des parame`tres cosmologiques
a montre´e que ce spectre e´tait en accord avec la the´orie du Big Bang, que l’Univers e´tait plat, et en
combinaison avec des mesures de structures a` grandes e´chelles, que l’Univers e´tait domine´ par le terme
d’e´nergie du vide.
Maxima
Maxima (pour Millimetric Anisotropies eXperiment IMaging Array) [24] a mis en e´vidence que l’Uni-
vers e´tait plat avec la pre´sence d’une constante cosmologique. Cette expe´rience a essentiellement conﬁrme´e
les re´sultats de Boomerang, tout en e´tendant le spectre a` de plus petites e´chelles angulaires.
DASI et CBI
DASI (pour Degree Angular Scale Interferometer) [23] et CBI (Cosmic Background Imager) [22] ont
largement contribue´s a` la connaissance du spectre a` petites e´chelles angulaires.
1.3.3 Les C et les parame`tres cosmologiques mesure´s par Archeops
Les re´sultats pre´sente´s dans cette section correspondent a` l’analyse de douze heures de donne´es sur
deux bolome`tres (l’un a` 143 et l’autre a` 217GHz) mene´e a` bien dans la collaboration Archeops sur le vol
2002, et dont une description comple`te est donne´e dans [20].
Spectre de puissance
Seule la partie nord de la carte a e´te´ utilise´e pour le calcul des C aﬁn de s’aﬀranchir du bruit de fond
induit par la galaxie. Le bruit mesure´ en vol pour ces de´tecteur est meilleur que les valeurs nominales
attendues pour Planck a` savoir de l’ordre de 100µK/
√
Hz. Le spectre des C mesure´ par Archeops est
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Figure 1.9 : Spectre de puissance mesure´ par Archeops (en rouge) et d’autres expe´riences ayant publie´es autour
de 2002. La ligne continue correspond au meilleur ajustement du mode`le cosmologique sous-jacent obtenu en
ajustant e´galement un facteur de calibration relatif des diﬀe´rentes expe´riences (“best ﬁt model”). Ces facteurs
ont e´te´ applique´s dans la ﬁgure ci-dessus et sont les suivants : 1.00, 0.96, 0.99, 1.00, 0.99, 1.00, et 1.01 pour
COBE, Boomerang [21], CBI [22], DASI [23], Maxima [24] et VSA [25] (pour des erreurs de´clare´es de 1, 10, 4, 4,
3,5 5 et 7 %).
illustre´ par la ﬁgure 1.9 en 16 bins entre  = 15 et  = 350. Nous montrons e´galement pour comparaison
les re´sultats obtenus par quelques expe´riences ayant publie´es peu de temps avant Archeops.
Aﬁn d’e´tudier les eﬀets syste´matiques pouvant aﬀecter les re´sultats, plusieurs tests ont e´te´ mene´s a`
bien comme :
– un test de rotation : on analyse le signal d’un cercle en le soustrayant de celui du cercle qui le
pre´ce`de.
– un test de diﬀe´rence : on analyse le signal en temps du bolome`tre a` 143 GHz auquel on a soustrait
le signal du 217 GHz.
Dans les deux cas il a e´te´ ve´riﬁe´ que le spectre de puissance correspondant e´tait compatible avec ze´ro
pour chaque valeur de .
De plus nous avons estime´ l’eﬀet de la contamination par la poussie`re (surtout pre´sente a` haut )
ainsi que l’impact des incertitudes lie´es aux constantes de temps et aux lobes (surtout pre´sentes a` haut
). Les erreurs correspondantes sont ne´gligeables compare´es aux barres d’erreur statistiques. Les barres
d’erreur statistiques sont domine´es a` bas  par la variance lie´e a` l’e´chantillonnage, et a` haut  par le bruit
de photon.
Nous remarquons sur la ﬁgure 1.9 que le but principal d’Archeops – qui e´tait de faire la liaison entre
les bas  (typiquement les re´sultats de COBE) et le premier pic acoustique correspondant a` une e´chelle
angulaire de l’ordre du degre´ – a e´te´ atteint avec succe`s. Ajouter a` cela´ Archeops a produit la meilleure
mesure de ce premier pic avant WMAP avec une re´solution peak = 220± 6.
Le fait que le premier pic acoustique se retrouve autour de   200 montre que l’Univers est prati-
quement plat. La pre´sence des pics acoustiques cohe´rents et multiples prouve que les ﬂuctuations primor-
diales e´taient des perturbations adiabatiques du genre de celles ge´ne´re´es pendant la phase inﬂationnaire
de l’Univers primordial.
Parame`tres cosmologiques
L’extraction des contraintes sur les parame`tres cosmologique a` partir des C est base´e sur une grille
de mode`les cosmologiques inﬂationnaires adiabatiques de´crits par sept parame`tres. On eﬀectue ensuite
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Figure 1.10 : Contours de la fonction de vraissemblance dans le plan (Ωtot,ΩΛ) (en haut) et (Ωtot,Ωbh2) (en
bas). Sur la gauche on montre les contraintes obtenues en utilisant les donne´es d’Archeops, COBE, Dasy,
Maxima, Boomerang, VSA et CBI alors que sur la droite on a ajoute´ la mesure de H0 faite au HST.
une analyse par maximisation de vraissemblance.
Si l’on ne conside`re que les donne´es d’Archeops, on aboutit a` la limite sur Ωtot > 0.9. Si l’on ajoute
une contrainte lie´e a` la mesure de H0 par le HST [26], on aboutit au re´sultat : Ωtot = 0.96+0.09−0.04.
En combinant le spectre des C d’Archeops avec ceux d’autres expe´riences CMB (COBE, DASI,
Maxima, VSA et CBI), on peut contraindre plus de parame`tres et on obtient Ωtot = 1.15+0.12−0.17 pour un
indice spectral n = 1.04+0.10−0.12. De plus le contenu en baryons de l’Univers est mesure´ comme Ωbh
2 =
0.022+0.003−0.004 ce qui est compatible avec les re´sultats de la nucle´osynthe`se et avec une erreur similaire.
Enﬁn si l’on combine a` la fois les re´sultats d’Archeops, la de´termination de H0 par le HST et les
autres expe´riences CMB on obtient Ωtot = 1.00+0.03−0.02, ce qui a permis, pour la premie`re fois, de mesurer
ΩΛ de fac¸on inde´pendante des supernovae : ΩΛ = 0.73+0.09−0.07. Ces re´sultats sont re´sume´s sur la ﬁgure 1.10
sans (sur la gauche) et avec (sur la droite) la contrainte lie´e au HST.
Conclusion
Archeops a pour la premie`re fois permis de relier les mesures a` bas  de COBE et le premier pic
acoustique. En combinant les re´sultats d’Archeops et ceux des autres expe´riences CMB (avant WMAP)
nous avons conﬁrme´ que l’Univers e´tait plat et en ajoutant comme contrainte la mesure de H0 par le
HST nous avons mesure´ ΩΛ de fac¸on comple`tement inde´pendante des SN pour la premie`re fois avec le
CMB.
Une nouvelle analyse des donne´es en 2004, plus comple`te, et utilisant deux me´thodes comple`tement
diﬀe´rentes et donnant des re´sultats compatibles a permis d’obtenir le spectre de puissance des anisotropies
de tempe´rature illustre´ par la ﬁgure 1.11 [83]. Pour cette analyse, les donne´es des six meilleurs bolome`tres
d’Archeops ont e´te´ utilise´es.
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Figure 1.11 : ( + 1)C/2π mesure´ par deux me´thodes diﬀe´rentes (SMICA et Xspect voir [83] pour plus de
de´tails) sur les donne´es Archeops-KS3 [83]. Les diﬀe´rences relatives entre les deux me´thodes sont illustre´es par
la ﬁgure du dessous.
1.3.4 WMAP
Malgre´ leur excellente qualite´, les re´sultats d’Archeops ont e´te´ rapidement e´clipse´s par la parution
en 2003 des re´sultats d’une tre`s grande pre´cision de l’expe´rience WMAP-1year (Wilkinson Microwave
Anisotropies Probe) [28].
Pour illustration, la ﬁgure 1.6 pre´sente les re´sultats combine´s des expe´riences WMAP et pour les plus
haut  BOOMERANG [30], VSA [31], CBI [32] et ACBAR [33]. La variance cosmique est repre´sente´e en
gris. L’exce`s de puissance a` bas  du spectre TE indique que la re´ionisation a eu lieu a` des redshift autour
de 11 < z < 30 a` 95% de niveau de conﬁance.
La nouvelle analyse a` 3 ans prouve l’existence des deux premiers pics acoustiques. Ces nouveaux
re´sultats combine´s avec les re´sultats des expe´riences sensibles aux petites e´chelles angulaires font ap-
paraˆıtre sans ambigu¨ıte´ le troisie`me pic. Une analyse des parame`tres cosmologiques conﬁrme que le
mode`le ΛCDM ajuste parfaitement les donne´es. Les nouveaux re´sultats sur la polarisation ont permis
d’aﬃner la mesure de la profondeur optique : τ = 0.088+0.028−0.034 [29].
1.3.5 Planck
Planck, qui sera lance´ en 2008, permettra avec une seule expe´rience de couvrir le domaine en  de 1
a` environ 2400. La re´solution angulaire de Planck est trois fois meilleure que celle de WMAP, de plus on
gagne un ordre de grandeur en sensibilite´ a` 100GHz, et l’on couvre avec Planck de 30 a` 857 GHz comme
bandes de fre´quences. Par conse´quent, on s’attend a` un spectre de puissance en tempe´rature pour Planck
qui soit limite´ par la variance cosmique jusqu’a` des  environ quatre fois plus grands que WMAP, ceci
est repre´sente´ par la ﬁgure 1.12 qui pre´sente les donne´es WMAP seules sur la gauche et les simulations
Planck sur la droite [34]. Le fait de la large couverture en fre´quence de Planck permettra e´galement de
lutter eﬃcacement contre les eﬀets d’avant plans (avec une pre´cision compe´titive avec le niveau de bruit
attendu).
Les pre´dictions en terme de sensibilite´ aux divers parame`tres cosmologiques de´pendent beaucoup des a
priori que l’on a sur leurs domaines de variations et une e´tude ﬁne de ce qu’apportera Planck est de´taille´e
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Figure 1.12 : Spectre de puissance des anisotropies de tempe´rature du fond diﬀus cosmologique mesure´ par
WMAP a` gauche et attendu pour Planck a` droite [34].
dans [34]. Nous illustrons pour Ωc, Ωb et τ les pre´dictions typiques des contours a` 1 et 3 sigmas pour
WMAP (en bleu) et Planck (en rouge) sur la ﬁgure 1.14 issu de [34]. Typiquement on s’attend a` mesurer
les parame`tres cosmologiques avec une pre´cision de l’ordre ou infe´rieure au pourcent.
Figure 1.13 : Spectre CEE attendu pour le mode E uniquement dans le cas de WMAP et Boomerang combine´
(dans le cadre d’un mode`le ΛCDM) sur la gauche et pour Planck uniquement sur la droite [34].
La grande attente de Planck pour ce qui est de notre connaissance du CMB vient de l’e´tude de la
polarisation. Comme on s’attend a` ce que le signal polarise´ du fond diﬀus ait une variance de l’ordre de
5µK, ces mesures sont de´licates et on donne sur la ﬁgure 1.13 le spectre CTE attendu pour le mode E
uniquement dans le cas de WMAP 4ans et Boomerang combine´s (dans le cadre d’un mode`le ΛCDM)
sur la gauche et pour Planck uniquement sur la droite [34]. De plus Planck pourrait observer, pour la
premie`re fois sur tout le ciel, les modes B, ce qui nous donnerait quelques indications sur la pre´sence
e´ventuelle d’ondes gravitationnelles primordiales. La ﬁgure 1.15 illustre le spectre du mode B avec les
barres d’erreurs attendues pour Planck bien que la mesure ultime de ce mode ne sera pas a` la porte´e de
Planck.
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Figure 1.14 : Pre´diction des distributions de probabilite´ attendues sur les mesures de Ωc, Ωb et τ . On montre
dans les diﬀe´rents plans les contours a` 1 et 3 sigmas pour WMAP (en bleu) et Planck (en rouge) [34].
Figure 1.15 : Spectre CBB attendu pour Planck [34].
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1.4 Conclusion
Apre`s avoir re´sume´ brie`vement l’histoire thermique de l’Univers, nous avons passe´ rapidement en
revue les processus physiques a` l’origine des anisotropies de tempe´rature du fond diﬀus cosmologique et
de leur distribution angulaire. Nous avons e´galement montre´ le lien entre spectre de puissance et mesures
des parame`tres cosmologiques. Ceci a e´te´ illustre´ dans le cadre du vol KS3 d’Archeops. Nous avons
enﬁn montre´ ce que l’on allait a priori ame´liorer en terme de pre´cision sur les mesures des parame`tres
cosmologiques a` partir des donne´es de Planck.
Premie`re partie





Commenc¸ons par de´crire les deux instruments Archeops et Planck-HFI. Tous deux ont e´te´ conc¸us aﬁn
de mesurer les anisotropies de tempe´rature et la polarisation du fond diﬀus cosmologique (CMB pour
Cosmic Microwave Background) avec la re´solution angulaire la plus pre´cise possible, sur tout le ciel, et
de fac¸on ultime a` savoir que le bruit doit eˆtre domine´ non pas par celui du syste`me de mesure/lecture
mais par le signal physique lui-meˆme (les ﬂuctuations statistiques du CMB). La cartographie de ces
anisotropies renferme beaucoup d’information sur les proprie´te´s de l’Univers (et principalement a` petite
e´chelle angulaire) comme nous l’avons vu a` la section 1.
La principale diﬀe´rence entre ces deux instruments est que l’un est embarque´ sur un ballon stra-
tosphe´rique (Archeops) alors que l’autre est envoye´ sur un satellite au point de Lagrange L2. Malgre´
tout, en ce qui concerne le cœur de l’instrument, la technique utilise´e est la meˆme : des bolome`tres refroi-
dis par un syste`me de dilution a` 100mK devant lesquels un syste`me d’optique froide permet de de´ﬁnir la
re´solution angulaire ne´cessaire avec une bande spectrale adapte´e.
Dans la suite, nous allons dans un premier temps nous inte´resser a` Archeops, puis de´taillerons Planck-
HFI. Nous verrons ensuite dans la dernie`re section de ce chapitre comment fonctionne un bolome`tre, ce
que nous utiliserons dans la majeure partie des chapitres suivants.
2.1 Archeops
Archeops est donc une expe´rience cryoge´nique et bolome´trique embarque´e sur ballon cherchant a`
mesurer les anisotropies de tempe´rature dans le sub-millime´trique. Cette expe´rience regroupe un grand
nombre de laboratoires : le CRTBT, l’APC, l’ISN/LPSC, le LAL, le CSNSM, le LAOG, l’IAS, l’IAP,
l’OMP, le CEA-SPP, l’Universite´ de Rome, Caltech (USA), le Queen Mary College (UK) et l’Universite´
du Minnesota (USA).
Le signal du ciel est mesure´ dans quatre gammes de fre´quences : 143, 217, 353 et 545 GHz. Les canaux
a` 353 GHz et a` 545GHz sont principalement domine´s par les e´missions des poussie`res galactiques et de
l’atmosphe`re de la Terre.
2.1.1 Introduction
Le but d’Archeops est double :
∗ Du point de vue scientiﬁque : Il s’agit de mesurer les anisotropies de tempe´rature du fond diﬀus
cosmologique depuis les grandes e´chelles angulaires (accessibles graˆce a` une large couverture du
ciel) jusqu’a` des re´solutions angulaires de l’ordre du lobe (une dizaine de minutes d’arc).
∗ Du point de vue technologique : Archeops est un test grandeur nature des concepts fondamentaux
de l’instrument Planck-HFI, aussi bien pour les bolome`tres et l’optique froide qui sont conc¸us sur le
31
32 Chapitre 2. Planck-HFI et Archeops
Figure 2.1 : Strate´gie d’observation d’Archeops : eﬀectuer des cercles sur le ciel de manie`re a` gagner en rapport
signal sur bruit a` chaque croisement tout en couvrant une grande partie du ciel pour avoir acce`s aux grandes
e´chelles angulaires [35].
meˆme principe dans les deux expe´riences, que pour la dilution en cycle ouvert 3He-4He qui permet
de refroidir les bolome`tres a` 100mK et qui a e´te´ teste´e pour la premie`re fois en vol sur Archeops.
L’originalite´ d’Archeops par rapport aux autres expe´riences CMB est que la nacelle est anime´e d’un
mouvement de rotation uniforme. La de´rive du ballon (soumis aux vents permanents re´gnant a` 40km
d’altitude) conjugue´e avec la rotation de la Terre permet de cartographier de larges portions du ciel
comme le montre la ﬁgure 2.1. Cette rotation de la nacelle sur elle-meˆme s’eﬀectue autour d’un syste`me
de pivot (deux tours par minute). Ceci induit trois contraintes majeures sur l’instrument :
– des bolome`tres rapides : la vitesse de rotation de 2 rpm correspond a` 3 minutes d’arc sur le ciel
balaye´s en 5 ms. Pour obtenir une re´solution angulaire de 10 minutes d’arc il nous faut donc un
temps de re´ponse de l’ordre de quelques millisecondes.
– une mesure du pointage sophistique´e : la reconstruction de la ligne de vise´e sur le ciel de l’instrument
a` chaque instant passe par l’utilisation d’un senseur stellaire.
– un syste`me de ve´riﬁcation des mouvements de la nacelle : en plus du senseur stellaire, nous embar-
quons a` bord un GPS, des gyroscopes, et un magne´tome`tre respectivement utilise´s pour connaˆıtre
la position du ballon, la vitesse de rotation et les balancements, et enﬁn le nord magne´tique. Ces
outils nous auront aide´ a` reconstruire le pointage dans les cas diﬃciles, essentiellement durant le
vol KS1 ou` les vents en altitude e´taient tre`s e´leve´s.
2.1.2 Description
La nacelle et le telescope
L’ensemble de l’instrument est monte´ sur une nacelle pointant une e´le´vation ﬁxe de 41◦ comme le
montre la ﬁgure 2.2. Le poids total de l’ensemble est de l’ordre de 500kg. Il est e´quipe´ d’un te´lescope
Gre´gorien hors axe munis de deux miroirs : le primaire est parabolique avec un diame`tre de 1.5m et le
secondaire est elliptique de 0.8m de diame`tre.
Les photons collecte´s par le primaire sont re´ﬂe´chis par le secondaire vers la feneˆtre d’entre´e du cryostat.
Le telescope a e´te´ conc¸u de manie`re a` ce que les performances de l’optique (telescope couple´ avec l’optique
froide (cf. 2.1.2)) soient limite´es par la diﬀraction, avec des FWHM1 des lobes infe´rieures ou e´gales a` 8
minutes d’arc pour des fre´quences supe´rieures a` 140GHz.
1FWHM pour Full Width at Half Maximum.
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Figure 2.2 : Vue d’ensemble de la nacelle d’Archeops
Du mylar aluminise´ est scotche´ sur la nacelle de fac¸on a` rejeter les photons ne provenant pas directe-
ment du ciel (et cre´ant ainsi un lobe secondaire). Une structure en escalier a e´galement e´te´ ajoute´e pour
les vols a` Kiruna aﬁn de re´ﬂe´chir hors de l’axe de vise´e la lumie`re provenant du ballon place´ au dessus.
Cryostat
Compte tenu de la largeur du plan focal, la fene`tre d’entre´e du cryostat a un diame`tre d’entre´e de
15cm et est constitue´e d’un ﬁlm transparent en polypropyle`ne de quelques microns d’e´paisseur capable
de tenir une diﬀe´rence de pression de 30mbar en vol. Une vanne tiroir est installe´e a` l’entre´e du cryostat
et s’ouvre quand la pression exte´rieure est infe´rieure a` cette valeur. Pour les e´talonnages au sol, nous
installons une fene`tre en polye´thyle`ne de 15mm d’e´paisseur au dessus de cette vanne que l’on ouvre une
fois le vide fait entre cette fene`tre et la vanne.
L’optique froide
Le but premier d’Archeops est de mesurer les anisotropies de tempe´rature du CMB. Pour cela le
controˆle des fuites spectrales et des eﬀets de lobes lointains est critique. Archeops utilise donc la meˆme
conﬁguration pour son optique froide que celle de´ﬁnie pour Planck-HFI, a` savoir une conﬁguration en
trois couches comme le montre la ﬁgure 2.3 pour les canaux non polarise´s.
A l’inte´rieur du cryostat, les photons convergent a` l’entre´e d’une paire de cornets corrugue´s dos-a`-dos
(back to back ou B2B dans la suite). Ce guide d’onde se comporte comme un ﬁltre passe haut pour la
re´ponse spectrale du syste`me (cf. ﬁgure 2.10 pour Planck). A la sortie du second cornet se trouve une
lentille et un bloc de ﬁltres permettant de se´lectionner la longueur d’onde de´sire´e (ils rejettent les hautes
fre´quences). Une seconde lentille est place´e a` l’entre´e du troisie`me cornet permettant de controˆler les
lobes et de focaliser la radiation sur le bolome`tre place´ au trou de sortie de ce dernier cornet (qui sert
e´galement de ﬁltre passe bas en fre´quence).
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Figure 2.3 : L’optique froide dans Archeops
Ces diﬀe´rents composants sont rattache´s chacun a` des e´tages en tempe´rature diﬀe´rents permettant de
re´duire le niveau de bruit de fond sur le bolome`tre et sur le frigo. Pour Archeops, les cornets back-to-back
sont installe´s sur une plaque refroidie par les vapeurs d’Helium provenant du re´servoir d’Helium liquide
a` 4.2K. Typiquement en vol avec le bruit de fond du telescope et de l’atmosphe`re la tempe´rature de cette
plaque atteint 10K. Les ﬁltres interme´diaires entre les cornets B2B et le cornet 100mK sont place´s sur
l’e´tage a` 1.6K refoidi par une de´tente Joule Thomson du me´lange 3He-4He.
Bolome`tres et dilution
Les photons ainsi collecte´s par les miroirs et se´lectionne´s par l’optique froide arrivent ensuite sur des
bolome`tres (de´tecteurs convertissant le rayonnement en chaleur, et sensibles aux variations de tempe´rature,
dont le principe de fonctionnement est largement de´taille´ dans la section 2.3). Ils sont conc¸us sur le meˆme
mode`le que ceux de Planck-HFI. Par contre, les voies a` 353GHz sont munies a` l’e´tage 1.6 K d’une optique
permettant, graˆce a` un polariseur, de se´parer les deux e´tats de polarisation line´aire du signal incident
(paralle`le et perpendiculaire au polariseur) en les envoyant se´pare´ment sur un bolome`tre (ce syste`me est
appele´ OMT pour Ortho-Mode Tranducer). Cette technique est diﬀe´rente de celle d’HFI qui utilise des
PSB.
Les bolome`tres sont positionne´s sur le plan focal qui est refroidi a` 100mK par un syste`me de dilution
3He-4He en cycle ouvert (Open Cycle Dilution Refrigerator [36]). Cet e´tage est installe´ au dessus d’un
re´servoir d’he´lium liquide a` 4.2K.
La dilution se produit a` la surface de bulles d’3He maintenues par leur tension de surface dans des
capillaires tre`s ﬁns remplis d’4He. Le me´lange est ensuite re´cupe´re´ par l’interme´diaire d’une pompe a`
charbon pour eˆtre redistiller ulte´rieurement en laboratoire (dans le cas de Planck il est directement e´jecte´
dans l’espace).
Des ﬁls de kevlar (excellent isolant thermique) permettent de supporter la platine ou` sont place´s les
bolome`tres en e´vitant tout contact avec les autres e´le´ments du cryostat. Les ﬁls e´lectriques servent de
structure me´canique a` l’e´changeur dans lequel circulent l’3He et 4He.
Le senseur stellaire
Le senseur stellaire (SST) est un telescope de 40 cm de diame`tre dont le but est d’observer les e´toiles
dans le visible. Il est e´quip’e d’une barrette de 46 photodiodes couvrant une surface de 1.5◦ d’e´le´vation
(1.9 minute d’arc par diode). Il permet de de´tecter de une a` cinq e´toiles de magnitude supe´rieure ou e´gale
a` 6 par seconde avec une re´solution de l’ordre de la minute d’arc.
2.1.3 L’ordinateur de bord
Un ordinateur de bord pilote l’expe´rience et compresse les donne´es qui sont enregistre´es a` bord.
Pendant les quatre premie`res heures de vol les donne´es sont e´galement entie`rement recupe´re´es en ligne
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via une te´le´me´trie rapide au sol (110kbit/sec). De plus pendant toute la dure´e du vol la te´le´me´trie satellite
avec un de´bit plus faible (1kbit/sec) nous permet de controˆler l’expe´rience.
2.1.4 Les diﬀe´rents vols d’Archeops
Caracte´ristiques des vols
Un premier vol de test a eu lieu en juillet 1999 au de´part de Trapani (Sicile), ce qui a permis d’en-
registrer 4 heures de donne´es avec 3 bolome`tres [37]. Les campagnes scientiﬁques se sont de´roule´es sur
plusieurs mois durant deux hivers arctiques sur la base d’Esrange a` Kiruna (Sue`de) :
∗ Le premier vol en janvier 2001 pour lequel un des de´bit-me`tres a mal fonctionne´ et qui a donc e´te´
arreˆte´ d’urgence pour un atterrissage en Finlande.
∗ Le second vol (KS1) a eu lieu le 29 janvier 2001. Le plan focal e´tait e´quipe´ de 22 bolome`tres : 8
a` 143GHz, 6 a` 217, 6 a` 353, 2 a` 545 et un aveugle. Les bolome`tres a` 353GHz e´taient e´quipe´s de
polariseurs au niveau de l’e´tage a` 1.6K. Le ballon est reste´ 7h30 au plafond de Kiruna a` Skytyvkar
en Russie.
∗ Un troisie`me vol en janvier 2002 (KS2) pour lequel un proble`me sur le ballon a entraˆıne´ un atteris-
sage d’urgence en Finlande.
∗ Un quatrie`me et dernier vol (KS3) autorise´ apre`s une longue discussion avec le CNES pour lequel
nous avons eu l’autorisation de survoler la Sibe´rie ce qui n’e´tait pas le cas en 2001. Archeops a donc
pu voler 22h00 dont 12 heures de nuit et a atterri a` Noril’sk en Russie
Le choix de la base de Kiruna (par rapport a` Trapani par exemple) pour le lacement du ballon est
que nous pouvons proﬁter de la longue nuit polaire pour faire un vol long.
Les trajectoires
La feneˆtre de vol est de´termine´e par le CNES en fonction des contraintes de la collaboration (voir
Jupiter, ne pas voir le soleil ni la lune...) mais e´galement des contraintes de conditions de lancement au
sol (pas de chutes de neige, priorite´ ou non par rapport a` d’autres lancements...).
La pre´diction de la trajectoire faite par le bureau de me´te´orologie locale du CNES se fait a` partir de
la connaissance des vents dans la stratosphe`re que l’on estime via des ballons sondes et par des mode`les
de circulation des masses d’air en altitude.
Du coˆte´ de la collaboration, les contraintes minimales requises pour de´cider d’un lancement e´taient
de passer devant Jupiter une fois le plafond atteint (pour reconstruire les lobes cf. chapitre 9) et avoir
le soleil en dessous de l’horizon pendant la majeure partie du vol (pour re´duire le bruit de fond). Nous
montrons en exemple la ﬁgure 2.4 qui de´crit les positions en e´le´vation du soleil, de la lune, de Jupiter et de
Saturne en fonction de l’heure attendues pour la journe´e du 15 janvier 2002 et qui permet de de´terminer
l’heure d’un e´ventuel lancement.
La ﬁgure 2.5 montre un exemple de simulation de la trajectoire estime´e par le CNES pour la journe´e
du 12/12/2001 dans le cas d’un lancement a` 11 heures UT avec un ballon de 600 000 m3.
2.1.5 Re´sultats
Nous avons de´taille´ les re´sultats scientiﬁques obtenus par la collaboration dans le chapitre 1.2.1. Pour
ce qui est des conditions de fonctionnement de l’instrument, il est a` noter que le cryostat a fonctionne´ de
fac¸on nominale durant les vols scientiﬁques a` Kiruna permettant de refroidir les bolome`tres en dessous
de 100mK (typiquement entre 90 et 100 pour le vol de fe´vrier 2002). Nous avons mesure´ des bruits sur
les bolome`tres meilleurs que ceux ne´cessaires au bon fonctionnement de Planck-HFI (cf. section 2.3). De
plus, malgre´ de forts vents dans la stratosphe`re nous avons pu reconstruire le pointage du vol de janvier
2001 avec succe`s.
Entre les vols de 2001 et ceux de 2002 nous avons eﬀectue´ quelques changements sur l’instrument aﬁn
de re´duire le bruit de fond notamment :
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Figure 2.4 : Position de la lune, du soleil, de Jupiter et de Saturne dans le ciel pre´vues pour la journe´e du 15
janvier 2002 en fonction de l’heure (UT).
Figure 2.5 : Trajectoire simule´e d’un e´ventuel vol le 12 de´cembre 2001.
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∗ Nous avons retire´ les bolome`tres dits “Trapani” munis d’un support plus volumineux et induisant
des fuites optiques entre les e´tages a` 100mK et a` 1.6K (cf. chapitre 4).
∗ Nous avons colle´ les connecteurs des bolome`tres aﬁn de re´duire la diaphonie e´lectrique entre les
diﬀe´rentes voies.
∗ Le pivot ainsi que les piles d’alimentations de l’instrument ont e´te´ monte´s sur la chaˆıne de vol a`
70m au dessus de la nacelle aﬁn de re´duire le bruit e´lectrique induit par les caˆbles d’alimentation
et le moteur, et aﬁn d’amortir les vibrations de la nacelle lie´es a` la rotation.
∗ Les escaliers sur la nacelle permettant de reﬂouer la lumie`re provenant du ballon vers le ciel ont e´te´
largement ame´liore´s.
∗ L’optique froide a e´te´ comple`tement nettoye´e ame´liorant conside´rablement la transmission des cor-
nets (notamment au niveau des corrugations des B2B).
De cette fac¸on nous avons atteint un niveau de bruit sur les bolome`tres compatibles avec les mode`les
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2.2 Planck HFI
Planck est une mission spatiale faisant partie du programme scientiﬁque Horizon 2000 de l’ESA.
Elle sera lance´e autour de 2008 par une fuse´e Ariane 5 ECA (10 tonnes) conjointement avec la mission
First-Herschel [39] (pour l’observation du ciel dans l’infrarouge lointain).
2.2.1 Description
Le satellite
Planck sera envoye´ au point de Lagrange L2 et orbitera autour de ce point instable comme le montre
la ﬁgure 2.6. Il observera ainsi le ciel en eﬀectuant des cercles (1 tour par minute environ) durant une
dure´e nominale de 15 mois ce qui correspond a` deux couvertures comple`tes du ciel. Toutes les 60 minutes
l’axe de rotation du satellite sera de´place´ de 2.5 minute d’arc aﬁn de suivre le mouvement de la Terre
autour du soleil.
Figure 2.6 : Illustration du transfert de Planck et Hershel de la Terre jusqu’a` leur orbite autour de L2.
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Il est compose´ d’un te´lescope hors axe de 1.5 m de diame`tre apparent (1.7 m de diame`tre pour
le primaire et 1 m pour le secondaire). Deux instruments sont installe´s au plan focal : LFI (pour Low
Frequency Instrument) et HFI (pour High Frequency Instrument). LFI couvre trois bandes de fre´quences :
30, 44 et 70 GHz et est e´quipe´ de radiome`tres (HEMT) refroidis a` 20K. HFI est constitue´ de bolome`tres
(cf. section 2.2.2).
La feneˆtre quotidienne de visibilite´ de Planck depuis la Terre durera environ 6 heures, temps que
le satellite doit se partager avec Herschel pour transmettre ses donne´es. Les donne´es seront transmises
tous les jours vers une antenne de l’ESA a` Perth en Australie. C’est e´galement durant cette pe´riode
qu’on enverra des commandes au satellite si ne´cessaire. De la` les donne´es seront transfe´re´es au centre des
ope´rations (ESOC pour European Space Operation Center) a` Darmstadt.
2.2.2 Planck-HFI
Le cœur de l’instrument de Planck-HFI est compose´ de bolome`tres (cf. section 2.3) en forme de toile
d’araigne´es qui mesureront le signal du ciel dans six gammes de fre´quences : 100, 143, 217, 353, 545, et
857 GHz. Le choix des bandes de fre´quence a e´te´ optimise´ pour re´duire le bruit de fond (principalement la
galaxie a` haute fre´quence), reconstruire le CMB et de´tecter l’eﬀet SZ. La disposition des bolome`tres dans
le plan focal est montre´ sur la ﬁgure 2.7. Certains sont sensibles a` la polarisation line´aire : les PSB (pour
Polarization Sensitive Bolometer) [40]. Ils sont construits sur le meˆme principe que les toiles d’araigne´es
mais sont compose´s de deux grilles absorbantes place´es perpendiculairement l’une au dessus de l’autre.
De cette fac¸on les deux grilles proﬁtent de la meˆme optique froide contrairement aux OMT sur Archeops.
Une repre´sentation sche´matique de la disposition des bolome`tres sur le plan focal est montre´e sur la ﬁgure
2.7 : les PSB sont repre´sente´s par des carre´s/losanges montrant les deux directions de polarisation. Nous
pouvons ainsi remonter aux cartes du ciel (et du CMB) polarise´es.
Figure 2.7 : Sche´ma de la position des cornets et re´partition par bande de fre´quence (100, 143, 217, 353, 545 et
857 GHz). Les carre´s/losanges repre´sentent les PSB et les directions de polarisation auxquelles ils sont sensibles.
Les cornets entoure´s montrent ceux qui avaient e´te´ installe´s pour le CQM. La direction de balayage sur le ciel
est indique´e par la ﬂe`che horizontale (de droite a` gauche).
La mise en oeuvre de Planck-HFI s’eﬀectue en deux phases : le CQM pour Mode`le de Qualiﬁcation
Cryoge´nique qui a e´te´ assemble´ et teste´ dans une cuve d’e´talonnage de´die´e en 2004, et le PFM pour
Planck Flight Model dont les tests ont de´marre´ au printemps 2006. Le CQM est une version minimaliste
du syste`me e´quipe´ seulement de quelques voies de mesure alors que le PFM sera le mode`le de vol. Voyons
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les caracte´ristiques de chacun de ses mode`les.
Pour le CQM, seuls 9 bolome`tres e´taient place´s au plan focal : deux a` 143 GHz (le 143-1 et le 143-3),
un a` 545 Ghz (545-2), un a` 857 GHz(857-1), 3 a` 353GHz (353-3 et 353-2), deux a` 217GHz (217-5 et
217-1) et enﬁn un a` 100 GHz (100-1). Le PFM (Planck Flight Model) accueille 36 bolome`tres dont 16
PSBs (chaque PSB repre´sente deux voies de mesure bolome´triques). Les caracte´ristiques correspondantes
en terme de sensibilite´ sont re´sume´es dans le tableau 2.8.
Tout comme dans Archeops, les cornets B2B permettent un bon couplage des de´tecteurs avec le
telescope et le ciel, une se´rie de ﬁltre, des cornets et de lentilles de´ﬁnissant la bande passante. Dans HFI
les B2B sont refroidis a` 4K re´duisant ainsi la puissance incidente sur les e´tages infe´rieurs (cf. ﬁg. 2.9).
Fre´quence centrale (GHz) 100 143 217 353 545 857
Re´solution spectrale (ν/∆ν) 3 3 3 3 3 3
Nombre de bolome`tres 0 4 4 4 4 4
Nombre de PSB 8 8 8 8 0 0
FWHM du lobe (minutes d’arc) 9.2 7.1 5.0 5.0 5.0 5.0
Sensibilite´ par pixel (µK/K) 2.8 2.2 4.8 15 147 6700
Sensibilite´ par pixel U et Q (µK/K) 4 4.2 9.8 30 - -
Sensibilite´ en ﬂux/pixel (mJy) 14.0 10.2 14.3 27 43 49
Table 2.8 :Parame`tres de l’instrument pour chaque voie de de´tection bolome´trique
La re´ponse spectrale des de´tecteurs qui est de´ﬁnie par l’ensemble des ﬁltres et de cornets sur les
diﬀe´rents e´tages cryoge´niques est illustre´e pour la bande a` 143GHz de Planck sur la ﬁgure 2.10 [41]. La
re´ponse spectrale globale de la bande a` 143GHz est montre´e par la courbe noire, les courbes en couleur
correspondant aux diﬀe´rents ﬁltres.
2.2.3 Cryoge´nie
La sensibilite´ extreˆme des bolome`tres de Planck-HFI ne peut eˆtre obtenue que via leur utilisation a`
tre`s basse tempe´rature qui, tout comme dans Archeops, est de l’ordre de 100mK.
Pour atteindre cette tempe´rature, la chaˆıne de refroidissement est compose´e de plusieurs e´le´ments :
– Tout d’abord une tempe´rature de 60 K est atteinte par l’utilisation de radiateurs passifs.
– Ensuite vient un syste`me base´ sur une de´tente Joule-Thomson de l’hydroge`ne qui permet d’atteindre
une tempe´rature de l’ordre de 20K et qui est commune aux deux instruments HFI et LFI.
– Les e´tages infe´rieurs sont ensuite spe´ciﬁques a` HFI : l’e´tage 4K est re´alise´ par une de´tente Joule-
Thomson d’He´lium utilisant un compresseur me´canique.
– L’e´tage a` 1.6K est atteint graˆce a` une de´tente Joule-Thomson du me´lange 3He-4He.
– Et enﬁn vient l’e´tage de la dilution en cycle ouvert d’3He dans l’4He. Le principe de fonctionnement
de cette dilution a e´te´ mise au point au CRTBT [36]. Sa puissance de refroidissement de´pend des
de´bits d’3He et d’4He : pour un de´bit de 12 µmole/s on obtient une puissance de refroidissement
de 100nW a` 0.1K.
L’architecture cryoge´nique pour les e´tages infe´rieurs au 4K est illustre´e par la ﬁgure 2.9 a` gauche. La
mise en froid de HFI de´marrera peu de temps apre`s le de´collage (de meˆme, les de´bits seront ﬁxe´s a` leurs
valeurs nominales de`s le de´part) et il est pre´vu d’obtenir 100mK environ deux mois apre`s le lancement,
ce qui correspond au temps ne´cessaire a` l’instrument pour se propager jusqu’a` L2.
2.2.4 Planck vs. Archeops
Comme nous l’avons vu dans les sections pre´ce´dentes, l’instrument Planck-HFI est tre`s semblable a`
Archeops. En terme de de´tecteurs, d’optique froide, de cryoge´nie a` 100mK, de strate´gie d’observation il
n’y a pas de diﬀe´rences fondamentales entre les deux expe´riences. Par contre sur HFI nous disposerons :
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Figure 2.9 : Sur la gauche : architecture cryoge´nique de HFI (entre le 4K et l’e´tage a` 100mK). Sont aussi
reprs´ente´s les thermome´tres de controˆle installe´s sur les diﬀe´rents e´tages. Sur la droite : repre´sentation
assemble´e des deux de´tecteurs HFI (au centre) et LFI (en pe´riphe´rie).
Figure 2.10 : Transmission spectrale de la bande a` 143GHz de Planck HFI ﬁltre par ﬁltre et globalement (en
log-log) [41]
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∗ d’un temps d’observation beaucoup plus important (600 jours minimum pour HFI), sur tout le ciel
avec une grande redondance,
∗ de fre´quences d’observations supple´mentaires (a` 100 et 857 GHz) permettant de mieux lutter contre
les eﬀets d’avant plans 1.2.6),
∗ de de´tecteurs sensibles a` la polarisation a` chaque fre´quence (sur Archeops seuls les canaux a` 353GHz
e´taient polarise´s),
Les donne´es de Planck-HFI seront donc a priori environ 100 fois plus pre´cises que celles d’Archeops,
comme nous l’avons vu dans le chapitre 1.2.1 en terme de C.
2.3 Les Bolome`tres
Cette section de´taille les e´quations re´gissant le fonctionnement des bolome`tres, de´tecteurs qui sont au
cœur des instruments Archeops et Planck-HFI.
2.3.1 Principe de fonctionnement
Un sche´ma explicatif de ces de´tecteurs est montre´ par la ﬁgure 2.11 a` gauche : ils sont compose´s
d’un absorbeur et d’un thermome`tre ﬁxe´s sur un substrat qui est relie´ a` un bain isotherme via un lien
thermique. L’absorbeur transforme une puissance incidente Prad en chaleur. Le thermome`tre permet de
mesurer cet e´chauﬀement (en utilisant des semi-conducteurs comme thermome`tres nous tirons alors partie
de la diminution de la valeur de leur resistance quand la tempe´rature augmente). Le lien thermique sert a`
e´vacuer la chaleur non seulement due a` l’absorption de Prad mais aussi a` la puissance e´lectrique ne´cessaire
a` la mesure des variations de re´sistance du thermome`tre. En envoyant un courant donne´ aux bornes du
bolome`tre pour mesurer sa tension, le syste`me est autostabilise´ : toute e´le´vation notable de la tempe´rature
(due a` une puissance incidente) se traduit par une diminution de la re´sistance du thermome`tre, et donc









































Figure 2.11 : A gauche : principe de fonctionnement d’un bolome`tre. Au centre : photographie des bolome`tres
en forme de toile d’araigne´e utilise´s dans Archeops et dans Planck-HFI. Au centre est place´ le thermome`tre a`
partir duquel partent les bras de la grille de l’absorbeur. A droite : photographie d’un PSB (bolome`tre sensible a`
la polarisation line´aire. Le diame`tre de la grille est de 2.6mm. Les deux grilles des deux bolome`tres sont
superpose´es sur la photo.
Dans le cadre d’Archeops et de Planck-HFI, nous utilisons des bolome`tres re´alise´s au JPL (Jet Propul-
sion Laboratory base´ a` Caltech) dont deux photographies sont donne´es sur la ﬁgure 2.11. Leur absorbeur
est constitue´ d’une grille en forme de toile d’araigne´e en nitrure de Silicium Si3N4 d’un micron d’e´paisseur
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recouverte d’une couche d’or. Au centre de la grille est place´ un thermome`tre semi-conducteur en Ger-
manium NTD (25x100x100 µm). Le diame`tre de la toile est de l’ordre de 5mm, elle est suporte´e par 8 ou
16 bras qui assurent la fuite thermique.
Les avantages d’une telle structure sont les suivants :
∗ ﬁltrage en fre´quence : si la longueur d’onde du rayonnement incident est infe´rieure a` la taille
moyenne de la maille de la toile (de 100 a` 300 µm), ce rayonnement n’interagit pas avec le re´seau
de la toile qui lui est ainsi transparente. La micro-grille de l’absorbeur joue donc le roˆle d’un ﬁltre
passe-bas. Nous pouvons alors optimiser les dimensions de la toile en fonction de la gamme de
longueur d’onde du rayonnement auquel nous nous inte´ressons.
∗ faible sensibilite´ aux vibrations : du fait de la faible masse du syste`me, la fre´quence de re´sonnance
me´canique globale est tre`s e´leve´e : le bolome`tre est donc peu sensible aux vibrations (lors du
lancement notamment, mais aussi celles lie´es au fonctionnement du satellite, des frigos...)
∗ faible facteur de remplissage : du fait de sa structure en toile d’araigne´e, la probabilite´ d’interaction
des particules de haute e´nergie (rayons cosmiques...) avec le bolome`tre est tre`s faible.
∗ faible capacite´ caloriﬁque : permettant d’obtenir une grande sensibilite´ et de faibles constantes de
temps.
En ce qui concerne le bruit, nous utilisons le fait que plus la tempe´rature du bolome`tre est basse,
plus le bruit est faible. Dans le cadre de Planck et d’Archeops, nous refroidissons donc les de´tecteurs a`
100mK (il n’est pas utile de refroidir davantage puisque nous sommes de´ja`, a` ces tempe´ratures, domine´s
par le bruit de photons intrinse`que au signal recherche´ du fond diﬀus cosmologique). La sensibilite´ de tels
bolome`tres a` ces tempe´ratures est de l’ordre de 10−17W/
√
Hz pour une constante de temps de l’ordre de
5ms. Nous allons de´tailler ces chiﬀres dans les sections suivantes.
2.3.2 Equations fondamentales du bolome`tres
Le fonctionnement du bolome`tre est essentiellement re´gi par quatre e´quations :
∗ l’e´quation de rayonnement :






i(ν)τi(ν)Bi(ν, T )dν (2.1)
et qui n’est autre que l’inte´grale dans la bande de fre´quence conside´re´e du ﬂux e´mis par les com-
posantes e´missives du syste`me (ciel mais aussi e´tages cryoge´niques par exemple). Nous notons i
l’e´missivite´ de la composante en question, Bi le spectre de cette meˆme composante, et τi la trans-
mission de l’optique pour la bande de fre´quence conside´re´e. Pour distinguer le “signal” du “bruit
de fond” (ie les composantes du ciel par rapport aux composantes provenant du fonctionnement de
l’instrument) nous pouvons moduler le signal physique arrivant sur le bolome`tre : dans Archeops
et dans Planck, c’est la rotation de la nacelle/du satellite qui permet d’assurer cette discrimination
au cours du processus d’analyse des donne´es.
∗ l’e´quation e´lectrique :
Il s’agit tout simplement de la loi d’Ohm au niveau du thermome`tre :
PJoule = R(T )I
2 (2.2)
ou` T est la tempe´rature du bolome`tre. Dans le cas de semi-conducteurs dope´s la re´sistance s’exprime
sous la forme :
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les parame`tres R∞, Ttrans et a sont mesure´s sur les bolome`tres lors de leur fabrication. Nous







qui de´crit la de´pendance en tempe´rature des proprie´te´s e´lectriques du bolome`tre.





qui est lie´e a` la re´ponse en temps du syste`me lors de l’augmentation de sa tempe´rature. Typiquement
la capacite´ caloriﬁque pour les bolome`tres de Planck et Archeops est de 0.4 pJ/K.
∗ l’e´quation thermique :
La puissance totale absorbe´e par le bolome`tre s’e´crit donc sous la forme :
Ptot = Prad + PJoule − Pc . (2.6)
En meˆme temps cette puissance doit eˆtre e´vacue´e par la fuite thermique : Ptot est donc relie´e a`
la conductance dynamique Gd de la fuite thermique (qui de´ﬁnie la quantite´ de chaleur que peut




Gd(T )dT . (2.7)
Ici T0 est la tempe´rature du bain et T la tempe´rature a` laquelle est chauﬀe´e le syste`me. Cette











Dans ce cas Tb est une tempe´rature de re´fe´rence que l’on prendra e´gale a` 100mK, G0 la valeur de la
conductance thermique pour T = Tb, et β, de l’ordre de l’unite´, est propre a` chaque bolome`tre. Les
valeurs correspondantes pour les bolome`tres du CQM de Planck-HFI sont donne´es a` titre d’exemple







Si nous appliquons de petites ﬂuctuations autour des valeurs d’e´quilibre de la fac¸on suivante :
Prad → Prad + q(t) (2.11)
Teq → Teq +∆T (t) (2.12)
R(Teq) → R(Teq)(1 + α∆T
Teq
) (2.13)




Pc = 0 → C d∆T
dt
(2.15)
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L’e´quation (2.6) devient :














Si nous de´ﬁnissons la conductance thermique eﬀective comme :




ou` le second terme de cette e´quation est lie´e a` la contre re´action thermique due au courant de mesure. Le
principe en est simple : pour une puissance incidente qui augmente, la resistance du bolome`tre diminue
et comme le bolome`tre est alimente´ en courant, la puissance Joule dissipe´e dans le syste`me de´croit
e´galement : au ﬁnal le bolome`tre se refroidit.









Si nous revenons sur la relation entre conductance thermique et constante de temps : a` l’e´quilibre la
puissance lie´e a` la capacite´ caloriﬁque s’annule et l’e´quation (2.6) devient :
Ptot = Prad + PJoule (2.21)∫ T
T0
Gd(T )dT = Prad +RI
2 (2.22)
La conductance de la fuite thermique joue un tre`s grand roˆle car plus elle est petite plus le bolome`tre
va eˆtre sensible. D’un autre coˆte´ on ne peut pas re´duire inde´ﬁniment sa valeur pour deux raisons :
∗ Gd doit eˆtre suﬃsamment grande pour permettre d’e´vacuer toute la puissance qui arrive sur le
bolome`tre (dont le signal physique ne repre´sente qu’une petite partie)
∗ La constante de temps τ des bolome`tres doit eˆtre suﬃsamment petite pour appre´hender les change-
ments de puissance incidente en fonction du temps (passages dans la galaxie, sources ponctuelles...)




C e´tant sa capacite´ caloriﬁque.
2.3.3 Le bruit
La mesure de bruit s’exprime en terme de NEP (pour Noise Equivalent Power) qui correspond a` la
puissance incidente sur le de´tecteur qui produit un signal e´gal au rms du bruit pour un temps d’inte´gration
d’une demi seconde. Il s’exprime en W/
√
Hz. Nous parlons aussi parfois de NEV (pour Noise Equivalent
Voltage) qui s’exprime en V/
√
Hz et qui est ce que l’on mesure directement via les spectres de Fourier
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Le bruit total sur un syste`me bolome´trique est la somme quadratique du bruit du thermome`tre (ou
bruit Johnson), du bruit le long de la fuite thermique (ou bruit thermique), du bruit de photons, et de
celui du syste`me de lecture. Si nous ne´gligeons ce dernier dans un premier temps nous avons la relation :







Le bruit de photons
Le bruit de photons est issu de deux composantes. Si l’on note λobs la longueur d’onde d’observation
et λrad la longueur d’onde de la radiation que l’on observe, nous montrons que :
– pour λobs < λrad, la composante dominante est le bruit quantique de la source, qui suit une loi de
Poisson,
– pour λobs >> λrad, la composante dominante est lie´e au bruit thermodynamique.











– η est l’eﬃcacite´ quantique du de´tecteur
– Qν est la puissance de´tecte´e par unite´ de fre´quence
– d est le degre´ de polarisation de la radiation conside´re´e
– ∆(ν) est la fre´quence de cohe´rence partielle du faisceau : ∆(ν)  λ2∆Ω et est de l’ordre de 1 a` la
limite de diﬀraction.
Pour Archeops, si l’on suppose un facteur de transmission de l’optique de l’ordre de T = 0.3, nous
pouvons calculer l’ordre de grandeur de la puissance arrivant sur les bolome`tres quand nous ouvrons la






(ν32 − ν31 ) . (2.27)
ou` SΩ est l’e´tendue de faisceau, qui a` la limite de diﬀraction est e´gale au carre´ de la longueur d’onde,
ce qui,avec une re´solution sur la fre´quence de l’ordre de δν/ν = 25%, permet d’obtenir une puissance de
charge sur les bolome`tres de l’ordre de 3pW a` 217 GHz.
Au premier ordre pour le fond diﬀus cosmologique nous pouvons ne prendre en compte que la premie`re





Le bruit thermique ou bruit de phonons est duˆ aux ﬂuctuations de tempe´rature le long de la fuite
thermique reliant le bain cryoge´nique et le bolome`tre. Ce bruit est fonction de la conductance dynamique
du bolome`tre.
NEP 2thermique = 4kBGdRT
2 (2.29)
Le bruit Johnson
Le bruit Johnson est duˆ a` l’agitation des e´lectrons dans le thermome`tre (il provient du mouvement




Typiquement pour une re´sistance du thermome`tre du bolome`tre de l’ordre du MΩ, refroidie a` 100mK,
nous obtenons une NEPjonhson = 2.4 nV/
√
Hz.
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Le bruit de l’e´lectronique de lecture
Il est essentiellement lie´ aux JFET (Jonction Field Eﬀect Transistor) qui servent a` ampliﬁer le signal,




Nous donnons dans le tableau 2.12 extrait de [38] les diﬀe´rentes contributions au bruit total estime´es
pour le vol de fe´vrier 2002 par comparaison avec le bruit total mesure´ lors des vols de 2001 et 2002.




Hz) 6 6 6 6
NEV Johnson (nV/
√
Hz) 3.4 3.1 3.5 2.2
NEV Thermique (nV/
√
Hz) 3.6 3.5 4.1 1.2
NEV photons ( nV/
√
Hz) 5.8 6.3 9.6 5.1
NEV totale ( nV/
√
Hz) 9.9 9.8 12.8 8.3
Mesures
Fev 02 : NEV totale ( nV/
√
Hz) 12.3 12.63 13.2 8.2
Jan 01 : NEV totale ( nV/
√
Hz) 35 13 50 25
Table 2.12 :NEV (en nV/
√
Hz) estime´es the´oriquement pour chaque contribution (JFET, Johnson, Thermique,
Photons) pour le vol de fe´vrier 2002 compare´es aux mesures de ce vol et a` celles du vol pre´ce´dent (janvier 2001)
[38].
Le mode´le et la mesure pour 2002 sont en accord qualitatifs. Nous pouvons de plus noter que le bruit
total a largement e´te´ ame´liore´ entre les deux vols en s’arreˆtant sur la dernie`re ligne : ceci permet de
chiﬀrer l’ame´lioration obtenue suite a` la se´rie d’ope´rations eﬀectue´e entre les deux vols et explicite´e dans
le chapitre 2.1.
2.3.4 Ordres de grandeur
Nous pouvons essayer d’anticiper les valeurs nume´riques des divers parame`tres ne´cessaires au bon
fonctionnement de l’instrument [43]. Nous voulons que le bruit soit limite´ par le bruit de photon du CMB




ou` T est la tempe´rature du bain, γ tient compte des contributions du thermome`tres qui a une sensibilite´
ﬁnie et qui est de l’ordre de 1.3 pour les thermome`tres semi-conducteurs utilise´s pour HFI. D’autre part
une limite infe´rieure sur G est donne´e par la relation :
τ = βC/G (2.32)
ou` β tient compte du feedback electrothermique et est de l’ordre de 1.6. Ces deux contraintes peuvent
eˆtre satisfaites simultane´ment seulement si la capacite´ caloriﬁque du syste`me est plus petite que
Cmax = NEP 2/(4βγ2kT 2) (2.33)
soit typiquement 3pJ/K a` 143GHz pour un background de 1.2 pW, une constante de temps de 6.2 ms
et une conductivite´ thermique G=180pW/K. Pour garder une marge les bolome`tres de Planck ont e´te´
construit avec la contrainte que G devait eˆtre environ 2 fois plus petit que cette valeur maximale. Ce qui
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2.3.5 Sensibilite´




Elle correspond a` la variation de la tension V mesure´e aux bornes du bolome`tre pour une variation de
puissance incidente δPrad, et ce pour un courant de polarisation I ﬁxe´. Si nous reprenons l’e´quation
(2.22), et que l’on de´rive par rapport a` la tempe´rature nous avons la relation :
dT =
dPrad
Gd − I2 dRdT
. (2.35)
Si l’on conside`re la relation (2.34) nous pouvons en utilisant la relation pre´ce´dente calculer la sensibite´ :
S = | I
dR
dT


















| , avec Ge = Gd −Gth (2.39)
ou` Ge est la conductance thermique eﬀective, et Gth la conductance eﬀective de contre-re´action thermique.
Gth/Ge est toujours de l’ordre de 1 (donc Gd petit).




T a+1G0(T/Tb)β + aT atransR∞I2
(2.40)
De la meˆme fac¸on nous pouvons de´ﬁnir la constante de temps comme le rapport de la capacite´ caloriﬁque
C = C0(T/Tb)γ et de la conductance dynamique :
τ =
C




G0(T/Tb)β + a(Ttrans/T )a+1R∞I2/Ttrans
(2.42)
De´termination expe´rimentale
Lors du re´glage d’un bolome`tre, nous connaissons a priori la puissance de radiation Prad incidente
que l’on attend et nous cherchons a` de´terminer le point de fonctionnement du bolome`tre pour lequel la
sensibilite´ est maximale.
Nous faisons donc varier I pour une puissance Prad constante et nous e´tudions la caracte´ristique V (I)
du bolome`tre. L’ide´e est qu’en faisant varier le courant dans le bolome`tre, nous faisons e´galement varier
la puissance dissipe´e par eﬀet Joule PJoule, ce qui revient a` faire varier Prad en maintenant I constant.
En diﬀe´rentiant l’e´quation (2.22), nous obtenons l’expression de dI/dT :























et si nous prenons en compte la relation (2.44), nous obtenons :
Z = R +
2RI2dR/dT
Gd − I2dR/dT (2.47)
qui de´ﬁnit l’impe´dance dynamique du syste`me.
Ensuite, d’apre`s la relation (2.36), nous obtenons S :
S = Z −R
2RI
. (2.48)
Pour de´terminer expe´rimentalement S, nous utilisons le fait que Z est la pente de la courbe V (I) et
R = V/I. Nous pouvons ensuite optimiser le courant pour obtenir la sensibilite´ maximale comme nous le
de´crivons dans la section suivante.
2.3.6 Mesure de la sensibilite´ et du bruit sur Archeops
Cette section illustre sur les donne´es Archeops comment nous optimisons les bolome`tres par l’e´tude
de leurs caracte´ristiques V(I), et comment nous en de´duisons la sensibilite´ et la NEP.
Les courbes V (I)
Nous montrons sur la gauche de la ﬁgure 2.13 une courbe V (I) typique mesure´e au sol (a` Kiruna) sur
un bolome`tre d’Archeops a` 143GHz pour plusieurs tempe´ratures du plan focal. Lorsque nous augmentons
le courant aux bornes du bolome`tre, la tension suit simplement la loi d’Ohm avec une re´sistance qui
de´pend de la tempe´rature a` laquelle il est refroidi. A partir d’un certain courant, nous commenc¸ons a`
re´chauﬀer le bolome`tre et donc a` abaisser sa re´sistance, la courbe V = f(I) connait donc un ﬂe´chissement.
Le point de fonctionnement optimal du bolome`tre est tel que le courant est maximal (pour avoir la
meilleure sensibilite´ possible) sans que le bolome`tre ne soit re´chauﬀe´ par eﬀet Joule (correspondant a`
l’inﬂexion de la courbe V(I)). Il correspond au point ou` la pente Z de la courbe V(I) est e´gale a` R/2 ou`
R est la resistance du bolome`tre au moment de l’inﬂexion de la courbe.
Calcul de la sensibilite´ : optimisation du bolome`tre
Z est estime´e dans la partie ohmique (typiquement dans le cas de la ﬁgure de gauche de 2.13 pour un
courant infe´rieur a` 1 nA). Nous pouvons ensuite calculer la sensibilite´, et en de´duire la NEP en fonction
du courant de polarisation, comme le montre la ﬁgure de droite de 2.13. Il est a` noter que les donne´es
montre´es ici correspondent a` des tests au sol avec la vanne ouverte (donc une bruit de photons e´leve´
provenant du 300K, donc une charge thermique haute augmentant la NEP).
De fac¸on plus illustrative, la ﬁgure 2.14 montre, pour une charge thermique bien moindre, et ce, pour
deux tempe´ratures de refroidissement des bolome`tres, les courbes superpose´es des caracte´ristiques V(I)
et de la sensibilite´ en fonction du courant de polarisation, montrant le point optimal de fonctionnement
des bolome`tres.
Comme la sensibilite´ des bolome`tres a` 100mK est tre`s bonne, nous pouvons aussi augmenter un peu
le courant de polarisation pour obtenir une constante de temps plus petite, au prix d’une le´ge`re perte en
sensibilite´.
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Figure 2.13 : Sur la gauche : exemple de courbes V(I) mesure´es sur Archeops a` diﬀe´rentes tempe´ratures sur les
bolome`tre 143B03 et sur la droite valeurs des NEP correspondantes. Ces courbes ont e´te´ enregistre´es lors des
calibrations au sol en 2001.
Figure 2.14 : Caracte´ristiques V(I) typiques des bolome`tres de Planck et courbes de sensibilite´ correspondantes
superpose´es pour deux tempe´ratures de refroidissement des bolome`tres (98mK sur la gauche et 130 sur la droite).
Nous montrons e´galement le point de fonctionnement optimal [45]
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2.4 Conclusions
Nous avons montre´ que les deux instruments Archeops et Planck-HFI e´taient tre`s proches de part
l’utilisation du meˆme principe : une optique froide, et des bolome`tres refroidits a` 100mK par un syste`me
de dilution en cycle ouvert.
Nous avons explicite´ le principe de fonctionnement des bolome`tres et montre´ comment optimiser leur
fonctionnement en montrant un exemple dans le cadre d’Archeops via l’utilisation des courbes V(I).
Chapitre 3
La Strate´gie d’e´talonnage de Planck
La strate´gie de livraison de l’instrument HFI de Planck a` l’ESA se de´roule en deux e´tapes :
∗ tout d’abord il s’agit de fournir un mode`le dit de Qualiﬁcation Cryoge´nique (ou CQM) qui ne
comporte pas l’inte´gralite´ des voies de mesure mais permet de tester le syste`me de la dilution,
l’e´lectronique, le comportement de l’instrument (...) aﬁn d’identiﬁer les sources possibles de proble`-
mes,
∗ et ensuite de passer par la meˆme proce´dure pour comprendre le mode`le de vol, le PFM (pour Planck
Flight Model).
L’e´talonnage de l’instrument HFI de Planck comprend donc deux phases : les tests du CQM qui ont eu
lieu en novembre 2004, et les tests du PFM pre´vus courant 2006. Pour ce faire nous plac¸ons l’instrument
dans un cryostat adapte´ (Saturne) dans lequel nous avons installe´ des sources de lumie`re permettant
cette caracte´risation. Pour ce qui est du PFM, l’e´talonnage s’eﬀectuera en deux temps : avant et apre`s
tests en vibration dont l’ESA a la responsabilite´. Entre l’installation du CQM et celle du PFM dans le
cryostat de test, nous avons utilise´ un bolome`tre e´talon qui prend la place de l’un des cornets de HFI et
qui nous permet de caracte´riser la cuve et plus ge´ne´ralement le dispositif d’e´talonnage.
Ces phases de tests, qui ont lieu a` la station d’e´talonnage de l’IAS, se de´roulent a` peu pre`s de fac¸on
identique : nous cherchons a` de´terminer le maximum de parame`tres de´crivant l’instrument (re´ponse
spectrale, constante de temps...) en utilisant un dispositif e´volue´ et de´veloppe´ pour ce besoin. Dans ce
chapitre, nous de´taillons dans un premier temps les caracte´ristiques de l’instrument que nous cherchons
a` de´terminer puis nous verrons la fac¸on dont nous allons proce´der pour parvenir a` les mesurer.
3.1 Les parame`tres
La pe´riode proprie´taire de Planck n’e´tant que d’une anne´e apre`s la ﬁn des prises de donne´es, il nous
faut pouvoir caracte´riser l’instrument le plus pre´cise´ment et le plus rapidement possible a` la fois au sol
avant le lancement, en vol pendant la PV-phase1, que sur les donne´es en temps elles-meˆmes, tout en
sachant que certains parame`tres ne sont accessibles qu’au sol, alors que d’autres seront mesure´s de fac¸on
ultime en vol.
Les parame`tres que nous cherchons a` de´terminer sont, au premier ordre, ceux qui nous permettent
de passer des µV correspondant a` une e´le´vation de tempe´rature mesure´e sur la chaˆıne de de´tection aux
W/m2/Hz/sr sur le ciel. Pour ce faire il nous faut de´terminer, entre autres, les sensibilite´s des bolome`tres,
les lobes, les transmissions spectrales des cornets.
Nous re´sumons dans la table 3.1 extraite de [46] les parame`tres qui de´crivent le comportement de HFI
et dont nous avons besoin pour eﬀectuer une analyse de physique. Comme le montre cette table, certains
parame`tres ne sont de´termine´s que pendant la phase d’e´talonnages a` l’IAS, d’autres sont accessibles a`
1La PV-Phase est une phase pendant laquelle le satellite est en transit vers L2 mais ou` l’on pourra interagir avec
l’instrument comme par exemple ve´riﬁer ses parame`tres vitaux, lancer la dilution...
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Re´ponse en temps v
Polarisation optique v
Line´arite´ v
Sensibilite´ aux eﬀets thermiques v v
Re´ponse absolue v v
Bruit de de´tection v v
Diaphonie (optique et e´lectrique) v v
Compatibilite´ (particules, EMI-EMC...) v v
Table 3.1 :Parame`tres caracte´ristiques de l’instrument ne´cessaires a` une analyse de donne´es dans Planck : pour
certains ils ne sont accessibles qu’avant le lancement, d’autres ne le seront qu’en vol, et parfois les mesures
peuvent eˆtre eﬀectue´es dans les deux conﬁgurations (les “v” indiquent que les mesures se feront dans ce
contexte).
partir des donne´es en vol (et d’autres peuvent l’eˆtre via les deux canaux). Il est a` noter que tous les
sous syste`mes sont caracte´rise´s pre´alablement inde´pendament les uns des autres a` l’endroit ou` ils sont
fabrique´s : les bolome`tres a` Caltech/JPL, l’optique a` Cardiﬀ, l’e´lectronique au CESR et au LAL. Etudions
de plus pre`s chacun de ces parame`tres.
3.1.1 Les lobes
Les lobes, ou re´ponses spatiales des de´tecteurs, doivent eˆtre connus a` 0.1% pre`s. Ils re´sultent du
couplage du telescope et de l’optique froide. Comme il est impossible sur Terre de se mettre dans les meˆmes
conditions que celles de vol pour faire une mesure exhaustive des lobes au sol (il faudrait notamment
pour ce faire refroidir le telescope autour de 40K dans un environnement a` 3K, impossible a` re´aliser sur
Terre), ils ne seront pre´cise´ment mesure´s qu’en vol a` partir des donne´es sur les sources ponctuelles. Les
lobes correspondants a` l’optique froide sont par contre mesure´s au niveau sous-syste`me (optique froide)
a` Cardiﬀ. Nous pouvons nous re´fe´rer au chapitre 9 pour les de´tails sur l’analyse des lobes d’Archeops
au sol et en vol sur Jupiter. Une illustration de leur mauvaise connaissance est donne´e sur la ﬁgure 3.2
en fonction de  par les pointille´s bleus ou` nous repre´sentons les erreurs syste´matiques typiques sur la
reconstruction du spectre de C lie´es aux erreurs sur les lobes et sur les constantes de temps que nous
avions sur Archeops (KS3) [20].
3.1.2 La re´ponse spectrale
Le ﬂux que l’on mesure sur les bolome`tres correspond a` l’inte´gration du signal e´mis par la source que
l’on e´tudie dans la bande spectrale de´ﬁnie par l’optique froide et essentiellement par la forme des cornets
B2B. Il nous faut donc connaˆıtre pre´cise´ment ces bandes pour remonter aux ﬂux sur le ciel.
Les pre´cisions ne´cessaires a` la connaissance des bandes de fre´quence sont :
∗ pour les canaux CMB : de l’ordre de 3% (en dessous de 400GHz),
∗ pour les canaux haute fre´quence : comme l’indice spectral de la poussie`re interstellaire qui domine
a` ces fre´quences peut varier d’une source a` l’autre, l’e´talonnage sur ces sources est plus de´licate et
la transmission spectrale devra eˆtre connue avec une pre´cision de l’ordre du pourcent.
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Figure 3.2 : Contamination par les syste´matiques du spectre des C d’ Archeops obtenu avec le vol KS3 extraite
de [20] : nous montrons notamment l’eﬀet de l’incertitude lie´e a` la connaissance des constantes de temps (en
vert) et a` celle des lobes (en bleu)
3.1.3 Le temps de re´ponse
Pour avoir une ide´e des ordres de grandeur, les temps de re´ponse des bolome`tres sont de l’ordre de
quelques ms (une fraction de ms pour la constante de temps de l’e´lectronique). Par comparaison, si l’on
conside`re que la rotation du satellite se fait a` une vitesse de un tour par minute et que le lobe principal
moyen est de 5 minutes d’arc, le temps de transit d’une source ponctuelle devant le bolome`tre est de 14
ms : les constantes de temps doivent eˆtre extre`mement bien connues. Les temps de re´ponse des bolome`tres
induisent une perte de puissance a` haut  du spectre de puissance, leur eﬀet e´tant d’e´largir le lobe dans la
direction de balayage de l’instrument. Ceci est illustre´ par la ﬁgure 3.2 par les pointille´s verts en fonction
de  pour les erreurs mesure´es lors du vol d’Archeops KS3.
3.1.4 La polarisation
Trois e´le´ments entrent en compte dans la caracte´risation des canaux polarise´s [47] : dans un premier
temps nous cherchons a` ve´riﬁer l’orientation des PSB dans le plan focal, on e´tudie ensuite les taux de
fuite de polarisation entre les deux voies d’un meˆme canal, reste ensuite a` mesurer les re´ponses relatives
des voies d’un meˆme canal.
Les directions de polarisation (avec une pre´cision de l’ordre du degre´) et les fuites seront mesure´es a`
l’IAS dans la cuve Saturne graˆce a` un polariseur rotatif.
Si l’on connait le taux de fuite , nous pouvons le prendre en compte dans les analyses de polarisation
du ciel : cela se traduit par un accroissement de l’erreur statistique d’un facteur 1/
√
1− . Par contre des
incertitudes sur ce taux induisent des erreurs syste´matiques moins e´videntes a` prendre en compte [48].
3.1.5 La re´ponse absolue
La re´ponse absolue des de´tecteurs est la de´termination du coeﬃcient permettant de passer des µV
mesure´s sur les bolome`tres a` des Watts. La proce´dure d’e´talonnage se de´roule en deux e´tapes : au sol
dans Saturne puis en vol par comparaisons aux donne´es FIRAS[2] et DMR[3].
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La mesure faite dans Saturne doit permettre une connaissance de la re´ponse absolue a` 10% pre`s ce
qui correspond a` la pre´cision des expe´riences ballon actuelles (Boomerang, Maxima, Archeops). Pour
Planck-HFI nous cherchons a` obtenir une re´solution de l’ordre du % qui sera obtenue en vol.
3.1.6 Bruit, Sensibilite´ aux eﬀets thermiques
Le bruit ﬁnal sera mesure´ en vol mais son e´tude au sol en fonction du bruit de fond (tempe´rature des
e´le´ments installe´s dans Saturne et ﬂux des diﬀe´rentes sources), et du point de fonctionnement (courant
de polarisation, optimisation en terme de V(I)) permet de contraindre les mode`les de bolome`tre aﬁn de
comprendre au mieux l’instrument.
3.2 Description du syste`me optique
Le cryostat Saturne nous fournit un environnement thermique autour de 2K dans lequel sont installe´s
conse´cutivement le CQM, le bolome`tre e´talon, et le PFM de Planck. Aﬁn de caracte´riser l’instrument le
cryostat he´berge e´galement tout un syste`me optique [49] que nous allons de´crire dans cette section : une
sphe`re inte´grante e´quipe´e de sources internes, un miroir de renvoi e´quipe´ de deux sources, un syste`me
pour mesurer l’angle de polarisation des bolome`tres, et les sources de mesure de diaphonie. Le tout est
articule´ de fac¸on a` illuminer le plan focal avec un rayonnement le plus uniforme possible. L’enceinte a` 2K
dans laquelle tout ce syste`me est monte´ est entoure´e de deux autres enceintes : l’une a` 20K et l’autre a`
80K, le tout est installe´ comme le montre la ﬁgure 3.3.
Figure 3.3 : Conﬁguration du syste`me optique utilise´ pour l’e´talonnage de l’instrument Planck-HFI dans le
cryostat Saturne.
Ce cryostat a de´ja` e´te´ utilise´ pour l’e´talonnage d’ISOCAM [50] et a e´te´ en partie redessine´ pour
accueillir Planck-HFI.
3.2.1 La sphe`re inte´grante et les sources qui y sont rattache´es
La sphe`re inte´grante a un rayon interne de 36 cm, et un trou de sortie d’un diame`tre de 16 cm. Elle
est usine´e a` l’inte´rieur aﬁn d’augmenter son coeﬃcient de reﬂexions a` toutes les longueurs d’onde.
Elle est munie de plusieurs “oreilles” pre´vues pour y installer soit des sources de lumie`re, soit des
bolome`tres. Dans l’une d’elle nous trouvons la source de´nomme´e CS2, dont le but est de fournir un signal
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(spectre de corps noir) entre 2 et 20K module´ par un diapason a` quelques Hz : elle simule des sources
astrophysiques.
Dans une seconde nous trouvons un bolome`tre dit de re´fe´rence refroidi a` 300mK par un pot de Torre
dont le but est de mesurer le signal dans la sphe`re. Une troisie`me source est pre´sente en sortie de sphe`re :
CS1. Elle se pre´sente sous la forme d’un anneau que l’on peut chauﬀer a` 30K et qui e´met dans tout l’angle
solide. Elle simule le rayonnement de fond attendu en vol et peut eˆtre lentement module´e.
Deux autres sources “chaudes” (place´es a` l’exte´rieur de Saturne) e´clairent le plan focal via la sphe`re
inte´grante a` travers un tube a` vide : un spectrome`tre a` transforme´e de Fourier (FTS) et un corps noir
diﬀe´rentiel module´ entre 340 et 400K pour mesurer les temps de re´ponse des bolome`tres. Le FTS e´met du
signal dans des bandes de fre´quences bien de´termine´es entre 60Ghz et 3THz. Il nous permet de mesurer
la re´ponse spectrale des de´tecteurs, avec environ 30 points de mesure par bande de fre´quence.
3.2.2 Le miroir
Tout ce qui sort de la sphe`re est renvoye´ sur le plan focal (13 cm de diame`tre) via un miroir sphe´rique.
Ce miroir a e´te´ usine´ aﬁn d’installer proche de son centre deux ﬁbres de carbone (cf. section 5.2.2).
3.2.3 La roue supportant le polariseur et les ﬁbres de carbone
Le bras portant le polariseur peut eˆtre place´ en trois positions :
∗ l’une haute de repos qui place le polariseur et les sources de mesure de la diaphonie en dehors du
lobe,
∗ une seconde qui permet de placer le polariseur juste devant l’entre´e des cornets B2B
∗ et enﬁn la troisie`me position, interme´diaire aussi appele´e “Xtalk”, qui place les sources de mesure
de diaphonie faˆce aux cornets correspondants, le positionnement e´tant assure´ par un cliquet.
Le mouvement associe´ au de´placement de la roue s’eﬀectue par un moteur cryoge´nique, de meˆme que la
rotation du polariseur devant le plan focal de Planck-HFI. Ce polariseur a un diame`tre de 14 cm et permet
de mesurer les directions de polarisation des PSB ainsi que leurs taux de fuites. A cote´ du polariseur, sur
un bord de la roue, sont installe´es des ﬁbres de carbone que nous de´crirons plus en avant dans le chapitre
5.
3.2.4 le CCAS ou comment re´cupe´rer les donne´es
Le CCAS pour Calibration Central Acquisition System permet de re´cupe´rer et de´compresser les
paquets de te´le´me´trie envoye´s par le DPU (Data Processing Unit) qui sont de deux types : les paquets
dits “Science” relatifs aux donne´es des bolome`tres et les paquets dits “Housekeeping” qui renseignent
sur l’e´tat du syste`me au cours du temps (tempe´ratures, pressions ...). Les te´le´commandes passe´es a`
l’instrument ainsi que les rapports conse´cutifs a` leur bon ou mauvais fonctionnement sont e´galement
envoye´s au CCAS. En paralle`le ce dernier interagit avec les machines permettant de controˆler les sources
de lumie`re et les bolome`tres de re´fe´rence et e´talon en leur envoyant des commandes et en re´cupe´rant leurs
donne´es. Pour le CQM, tous les objets sont ensuite stocke´s sur disque dans une base de donne´es Versant
et en paralle`le dans une structure adapte´e au niveau 2 de Planck (la PIOLIB [51]).
Toute commande envoye´e aux sous-syste`mes de l’e´talonnage est me´morise´e dans un logbook e´lectronique
(Elog [52]) qui accepte e´galement des entre´es manuelles. Un autre PC dit “PC-synchro” sert a` dater des
signaux envoye´s sur les diﬀe´rentes sources de lumie`re installe´es dans Saturne (typiquement le FTS, CS2
et les ﬁbres de carbone).
L’analyse en ligne des donne´es se fait a` travers une interface graphique de Quick Look Analysis (QLA)
qui a e´te´ de´veloppe´e autour de KST [53]. KST est une application C++ qui utilise les librairies graphiques
QT et KDE2 qui permet de visualiser les donne´es et de faire quelques ope´rations de bases sur ces dernie`res.
2KDE pour “K Desktop Environment” est un environnement graphique disponible entre autres sous Linux.
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3.3 Description des mesures utilisant les ﬁbres
Dans cette section nous nous inte´ressons a` la description des mesures utilisant les ﬁbres de carbone.
Ces dernie`res ont d’abord e´te´ de´veloppe´es pour les mesures de diaphonie optique aux interfaces entre les
diﬀe´rents e´tages cryoge´niques de l’instrument, puis leur domaine d’utilisation a e´te´ e´largi : elle nous serve
e´galement pour l’e´tude des temps de re´ponse, de la line´arite´ et des eﬀets de me´moire.
3.3.1 Mesures de fuites optiques
Le principe de cette mesure est simple : aﬁn d’estimer les fuites optiques entre les diﬀe´rents e´tages
cryoge´niques, nous envoyons de la lumie`re en face de l’entre´e d’un cornet B2B et nous analysons le signal
relatif sur chacun des bolome`tres voisins. Ces mesures ont e´te´ eﬀectue´es sur Archeops avec succe`s comme
nous le montrons dans le chapitre 4.
3.3.2 Etude de temps de re´ponse
Dans le cas ou` les sources de lumie`re que nous utilisons pour mesurer les fuites optiques sont rapides
(avec un temps de re´ponse de l’ordre de 10 ms), nous pouvons de plus utiliser ces sources pour non pas
mesurer les temps de re´ponse des bolome`tres (qui sont de l’ordre de quelques ms), mais au moins mettre
des limites supe´rieures, voir identiﬁer ceux qui potentiellement ont des constantes de temps trop longues.
Nous illustrerons ce point dans le chapitre 6.3.
3.3.3 Mesures de line´arite´
Nous supposons ici que nous disposons de deux sources installe´es face a` chaque cornet B2B. Nous
utilisons les notations suivantes : Fi(Vi) est le ﬂux e´mis par la source i (i=1 ou 2) quand une tension Vi
est applique´e a` ses bornes, et B(Fi(Vi)) est la re´ponse de la chaˆıne bolome`tre-e´lectronique de lecture au
signal correspondant (cette fois nous nous inte´ressons au signal en vue directe). Ce qui suit s’applique
dans tous les cas meˆme quand la source n’est pas line´aire.
La mesure de line´arite´ peut alors s’eﬀectuer en deux e´tapes :
– Tout d’abord nous appliquons un signal de tension en cre´neaux sur les deux sources correspondant
au meˆme cornet. Nous mesurons donc :
B12 = B(F1(V1) + F2(V2)) (3.1)
– Ensuite nous appliquons sur l’une des 2 sources (par exemple la premie`re source) toujours avec
cette meˆme tension en cre´neaux tout en e´teignant la seconde. Nous mesurons alors :
B1 = B(F1(V1)) (3.2)






Si nous eﬀectuons cette proce´dure pour plusieurs valeurs de V1, tout en gardant V2 constant et s’il n’y a
pas de non-line´arite´ dans la re´ponse du bolome`tre nous devons mesurer une valeur constante et e´gale a`
∂B
∂F . Dans tous les cas, meˆme si les sources ne sont pas line´aires (c’est a` dire que F n’est pas proportionnel
a` V ) nous pouvons tester la non-line´arite´ de la re´ponse de l’instrument. Les seuls pre´requis e´tant :
– l’inde´pendance des deux sources, c’est a` dire que si l’on pulse une source nous ne re´chauﬀons pas
le support de l’autre aﬁn de ne pas agir sur la tempe´rature de la ﬁbre en de´but d’impulsion.
– le fait que les mesures soient reproductibles et cela` a de´ja` e´te´ de´montre´ sur Archeops (cf. chapitre
4),
– que la gamme de ﬂux soit assez importante : nous cherchons a` caracte´riser des non-line´arite´s pour
des signaux e´quivalents a` peu pre`s a` Jupiter dans toutes les gammes de longueur d’onde.
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3.3.4 Mesure des eﬀets de me´moire
Pour tester les eﬀets de me´moire, nous appliquons sur l’une des sources un long pulse (quelques
secondes) et sur la seconde un pulse plus court en temps avec le premier moyennant un retard r comme le
montre le sche´ma 3.4. En faisant varier r en temps entre les deux pulses, nous pouvons mesurer les eﬀets
de me´moire c’est a` dire ve´riﬁer que la re´ponse de l’instrument n’est pas biaise´e juste apre`s le passage du
pulse de plus grande amplitude. L’ide´e est de mesurer la re´ponse de l’instrument quand nous rencontrons






Figure 3.4 : Sche´ma de principe pour l’analyse des eﬀets de me´moire : on montre le signal typique d’attaque des
2 ﬁbres installe´es devant le cornet B2B du bolome`tre que l’on cherche a` tester.
3.4 La diaphonie, la mesure du CMB et les sources ponctuelles
Nous illustrons les eﬀets d’une me´connaissance de la matrice de corre´lation entre les bolome`tres rendue
non diagonale par un eﬀet de diaphonie (optique et e´lectrique) sur la construction du spectre des C d’une
part et sur les cartes de sources ponctuelles d’autre part.
3.4.1 Conse´quences de la diaphonie sur le spectre de puissance du CMB
Conside`rons le cas de deux bolome`tres qui se suivent sur le ciel a` 10 e´chantillons d’intervalle (on utilise
ici le balayage du ciel d’Archeops KS2 pour l’illustration) : nous reconstruisons le spectre du CMB (cf.
section 1.2.1) en supposant qu’il n’y a aucune fuite d’une voie vers l’autre. En entre´e de la simulation
nous avons introduit entre les deux voies une diaphonie de 10, 30 et 50% (volontairement exage´re´e pour
e´tudier les cas extre`mes).
La ﬁgure 3.5 indique qu’une diaphonie infe´rieure a` 10% aﬀecte peu le spectre du CMB. Au dela` nous
de´calons et augmentons la puissance des pics en cre´ant des anisotropies artiﬁcielles. Compte tenu des
mesures obtenues (de l’ordre du pourcent de diaphonie), l’inﬂuence sera ne´gligeable sur la reconstruction
des Cl si on ne les prend pas en compte dans l’analyse pour les donne´es d’Archeops.
3.4.2 Les sources ponctuelles
Nous nous plac¸ons dans le meˆme cas de ﬁgure que pre´ce´dement (vol KS2 d’Archeops, deux bolome`tres
qui se suivent sur le ciel) et nous estimons l’impact de la diaphonie sur la reconstruction des cartes : entre
autres nous illustrons ici l’eﬀet observe´ quand une source ponctuelle traverse les lobes. La ﬁgure 3.6
pre´sente une carte en azimuth/e´le´vation du ciel sur laquelle nous avons repre´sente´ le signal des deux
bolome`tres qui se suivent. Les carre´s montrent une source ponctuelle vue par le premier bolome`tre alors
que les ronds repre´sente le signal mesure´ par le suivant. Nous montrons ici que la diaphonie ge´ne`re une
source supple´mentaire due au passage d’un premier bolome`tre sur la source (l’e´talement est simplement
duˆ au temps de re´ponse des bolome`tres). Nous utilisons ici une valeur de 10% de diaphonie.
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Figure 3.5 : Reconstruction du spectre ( + 1)C/2π(µK2) en pre´sence de diaphonie entre 2 bolome`tres qui se
suivent sur le ciel quand elle n’est pas prise en compte dans l’analyse. Nous conside`rons un taux de fuite entre
les voies de 0, 10, 30 et 50 % respectivement.
Figure 3.6 : Conse´quences de la diaphonie sur la localisation des sources ponctuelles sur une carte (en
azimuth/e´le´vation) par deux bolome`tres qui se suivent sur le ciel (cf. texte)
3.5 Conclusion
L’e´talonnage des deux versions de l’instrument de Planck-HFI (le CQM et le PFM) est re´alise´ en
utilisant un cryostat adapte´ aux besoins, sur la platine froide duquel sont installe´s un certain nombre de
dispositifs (sources de lumie`re, bolome`tre, polariseur rotatif...) permettant de caracte´riser le comporte-
ment du syste`me (cryoge´nie, bolome`tre, e´lectronique).
Nous avons pris part a` cet e´talonnage de Planck a` travers l’installation de ﬁbres de carbone aﬁn de
mesurer la diaphonie optique entre les diﬀe´rentes voies de l’instrument, la line´arite´, d’e´ventuels eﬀets de
me´moire et les constantes de temps des bolome`tres. Nous reviendrons sur ces diﬀe´rents aspects dans les
chapitres qui suivent.
Nous avons e´galement illustre´ l’impact de la pre´sence d’une diaphonie non prise en compte dans
l’analyse sur l’extraction des courbes de C et sur la reconstruction des cartes (dans le cas d’une source
ponctuelle).
Chapitre 4
Les ﬁbres de carbone dans Archeops
Les premie`res mesures utilisant les ﬁbres de carbone avec des bolome`tres refroidis a` 100 mK ont eu
lieu sur Archeops lors de la campagne de mesures suivant le vol de l’hiver 2000/2001 (les 22 et 23 mai
2001). Nous avons alors pu mesurer la diaphonie optique entre les diﬀe´rentes voies de l’instrument.
Dans ce chapitre nous verrons tout d’abord comment s’est faite l’installation me´canique des ﬁbres
devant les cornets d’Archeops, et avec quelle pre´cision nous nous attendions a` faire une mesure de dia-
phonie dans ce cadre. Nous de´crirons ensuite l’analyse des donne´es dont nous comparerons les re´sultats




Lors des tests de´crits dans ce chapitre, le plan focal d’Archeops n’e´tait pas e´quipe´ de tous les bo-
lome`tres : certains avaient notamment e´te´ renvoye´s a` Cardiﬀ pour de nouvelles mesures (353k05, 353k03,
353k02, 353k01, 217k02, 143k02). Nous disposons pour les mesures qui suivent de 13 bolome`tres de-
vant lesquels ont e´te´ installe´es des ﬁbres comme le montre la ﬁgure 4.1 sur laquelle nous repre´sentons
sche´matiquement la ge´ome´trie du plan focal (identique a` celle du vol KS1) avec la position physique de
chacun des bolome`tres.
Figure 4.1 : Disposition sche´matique des bolome`tres dans le plan focal d’Archeops : les cases en gris montrent
les bolome`tres devant lesquels nous avons installe´ une ﬁbre (l’identiﬁcateur de chaque ﬁbre e´tant indique´ dans le
rectangle correspondant).
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4.1.2 Les ﬁbres
Figure 4.2 : Vue en coupe de la plaque a` 10K supportant les re´ﬂecteurs contenant les ﬁbres de carbone installe´s
devant la sortie des cornets B2B.
Les ﬁbres utilise´es pour ces tests avaient 3 mm de longueur et e´taient soude´es par de la laques d’argent
sur des circuits imprime´s installe´s dans le fond de supports cylindriques, que nous appellerons dans la
suite re´ﬂecteurs eux-meˆmes visse´s sur une plaque refroidie a` 10 K (cf. section suivante). Pour e´tudier les
re´ﬂexions a` l’inte´rieur de ces re´ﬂecteurs leur inte´rieur a e´te´ soit recouvert de stycast (colle noire qui absorbe
le millime´trique), soit taraude´, soit laisse´ lisse. L’arrie`re des circuits est ensuite recouvert de mini-plaques
de cuivre aﬁn d’e´viter au rayonnement de partir en arrie`re (l’e´poxy e´tant transparent au rayonnement
millime´trique). Un sche´ma d’ensemble est repre´sente´ par la ﬁgure 4.2. Les ﬁbres sont alimente´es par des
ﬁls en constantan1. La distance entre la sortie des re´ﬂecteurs et l’entre´e des cornets B2B est comprise
entre 1.4 et 2.1 mm (les variations sont dues a` la forme parabolique de la plaque supportant les cornets
B2B (cf. ﬁg 4.2).
Nous avons installe´ de cette fac¸on 13 ﬁbres devant les bolome`tres d’Archeops, dont les caracte´ristiques
en re´sistance a` “chaud” et a` “froid” (a` 300K et a` 10K) sont re´sume´es dans la table 4.3. Nous remesurons
les re´sistances une fois a` basse tempe´rature pour ve´riﬁer la stabilite´ des valeurs (cf. section 7.1).
4.1.3 Installation me´canique
La plaque ou` sont installe´es les ﬁbres est refroidie a` 10K par des colonnettes de cuivre comme le
montre la ﬁgure 4.4 (“thermal link”). Nous repre´sentons le cryostat d’Archeops, avec, du haut en bas,
la sortie a` 300K referme´e pour l’occasion par une vanne e´tanche conc¸ue par R. Cizeron permettant de
re´duire l’apport du 300K dans le cryostat, puis la plaque avec les ﬁbres de carbone, et enﬁn le syste`me
optique des cornets B2B, les ﬁltres a` 1.6K, et les bolome`tres a` 100mK accompagne´s de leurs cornets.
Une plaque supple´mentaire (non repre´sente´e) a e´te´ rajoute´e entre la sortie a` 300K et la plaque sup-
portant les re´ﬂecteurs aﬁn d’e´viter le re´chauﬀement de l’inte´rieur du cryostat par l’apport direct du 300K
exte´rieur. Elle est e´galement refroidie a` 10K. Le dispositif (vanne 300K, plaque interme´diaire, plaque
des ﬁbres e´quipe´e) est le produit d’une re´alisation commune CRTBT-LAL (A. Benoˆıt, K. Madet et R.
Cizeron).
1Le constantan est un mauvais conducteur thermique dont la re´sistance varie peu avec la tempe´rature.
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Fibre Bolome`tre R (kΩ) avant la R (kΩ) apre`s la Type de
de carbone associe´ mise en froid mise en froid Paroi interne
J 143t01 2.2 2.2 A
D 143k04 2.5 2.5 A
7 143b03 2.3 2.3 T
C 217k06 2.6 2.6 S
A 353k05 2.5 450 T
6 143k03 2.2 2.3 A
B 217k04 3.0 3 S
4 545k01 2.1 2.1 T
F 545k02 2.3 2.3 A
E 143k05 2.2 2. A
9 143k07 2.2 2.2 T
K 217t06 2.2 2.4 A
2 217k01 2.6 3.7 A
1 143k01 2.5 2.5 T
Table 4.3 :Caracte´ristiques des ﬁbres de carbone et bolome`tres associe´s. Les colonnes 3 et 4 donnent les valeurs
des re´sistances mesure´es respectivement avant et apre`s la mise en froid en kΩ. La dernie`re colonne nous
renseigne sur le type de paroi interne utilise´ pour les re´ﬂecteurs au fond desquels sont installe´s les ﬁbres : nous
utilisons un A pour de l’aluminium lisse, un T pour de l’aluminium taraude´ et enﬁn S dans le cas ou` l’inte´rieur a
e´te´ recouvert de STYCAST.
Figure 4.4 : Sche´ma de montage du dispositif de mesure de diaphonie dans le cryostat d’Archeops : de bas en
haut successivement nous trouvons les bolome`tres et leur optique a` 100mK, puis les ﬁltres a` 1.6K, et enﬁn les
cornets B2B a` 10K. Ensuite vient notre plaque supportant les ﬁbres. Nous pouvons remarquer les diﬀe´rents
e´tages de tempe´rature et la thermalisation des ﬁls de constantan utilise´s pour nos tests sur les e´tages a` 20 K et a`
70 K.
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4.1.4 L’e´lectronique
Aﬁn d’envoyer sur les bolome`tres des signaux de l’ordre de quelques millisecondes avec une pe´riode
de l’ordre d’une seconde ou moins, nous utilisons un ge´ne´rateur de tension stabilise´ comple´te´ par un
multivibrateur astable aﬁn de ge´ne´rer des signaux carre´s re´glables par des potentiome`tres. Ces signaux
peuvent alors eˆtre synchronise´s sur l’horloge de l’e´lectronique de lecture des bolome`tres. Nous ajoutons
un diviseur de fre´quence aﬁn de disposer de plus de ﬂexibilite´ dans le choix de la pe´riode. L’e´lectronique
est de´crite plus en de´tails dans le rapport de stage de Raphae¨l Lescouze`re [54].
4.2 Diaphonie optique avec les ﬁbres de carbone
4.2.1 Calcul de diﬀraction
Avant de se lancer dans les mesures que nous nous s’appreˆtions a` faire il faut e´valuer les fuites optiques
induites par notre syste`me c’est a` dire le pourcentage de signal qui fuit a` partir du re´ﬂecteur dans lequel
est installe´e la ﬁbre que nous activons vers les cornets B2B voisins (les e´quations sont donne´es dans la
section 5.3). Le re´ﬂecteur de la ﬁbre est de forme cylindrique, de longueur 8 mm et de diame`tre 5 mm.
Le re´sultat d’un tel calcul est indique´ ﬁgure 4.5. La simulation a e´te´ eﬀectue´e par J. Ha¨ıssinski, pour une
distance entre la sortie du re´ﬂecteur et l’entre´e des cornets B2B de 1.4 mm (le calcul ne tient pas compte
des re´ﬂexions sur les parois internes du support). Nous en de´duisons que la majeure partie du signal est
e´mis dans le cornet faisant face au re´ﬂecteur de la source pulse´e. Au dela` d’un centime`tre, il ne reste
plus de signal parasite. Nous estimons donc les erreurs syste´matiques re´siduelles au dispositif de tests de
l’ordre du pour mille.
Figure 4.5 : Figure de diﬀraction se formant a` la sortie d’un des re´ﬂecteurs he´bergeant les ﬁbres correspondant
a` une fre´quence de 150 GHz. En abscisse nous repre´sentons la distance en me`tre a` l’axe optique du cornet B2B
lui faisant face.
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4.2.2 Le signal en temps
Le signal en vue directe
Figure 4.6 : Figure de gauche : Signal mesure´ par le 143K03 en pW en fonction du temps (s) quand nous
alimentons en tension la ﬁbre qui lui fait face. Figure de droite : superposition des signaux en temps mesure´s sur
les bolome`tres 545K01 et 545K02 (en pW) quand nous excitons les ﬁbres leur faisant face.
La premie`re remarque que nous pouvons faire sur les donne´es est leur reproductibilite´ comme le
montre la ﬁgure 4.6 a` gauche sur laquelle est repre´sente´ le signal mesure´ en pW sur le bolome`tre 143K03
en fonction du temps quand nous excitons la ﬁbre qui lui fait face. La forme du signal est particulie`rement
stable : dans la suite nous pourrons donc sommer les pics d’une meˆme voie apre`s un simple recalage en
temps aﬁn d’obtenir un meilleur rapport signal sur bruit.
Un zoom pour les donne´es des 545K01 et 545K02 est indique´ sur la ﬁgure de droite quand les ﬁbres
associe´es (resp. 4 et F) sont alimente´es. Nous remarquons la` encore que les deux impulsions sont tre`s
proches l’une de l’autre. Les signaux sont tre`s semblables d’un bolome`tre a` l’autre car la forme du signal
est domine´e par le temps de refroidissement des ﬁbres (de l’ordre de 100ms environ contre les 4ms du
re´ponse des bolome`tres (cf. chapitre 9)). Nous remarquons au passage que les deux re´ﬂecteurs utilise´s
pour les voies a` 545GHz e´taient l’un taraude´ et l’autre non, ce qui n’a eu aucun impact sur la puissance
rec¸ue sur les de´tecteurs a` cette fre´quence.
4.3 La diaphonie d’Archeops mesure´e par les ﬁbres de carbone
4.3.1 Estimation qualitative
Le principe de la mesure de diaphonie est simple : nous excitons conse´cutivement les ﬁbres et enregis-
trons sur quelques minutes le signal en temps mesure´ sur toutes les voies bolome`triques. Nous pouvons
ensuite en faire la sommation en temps et en de´duire la matrice de corre´lation entre voies. Il est a` noter
que nous ne se´parons pas ici diaphonie e´lectrique et diaphonie optique et que les deux phe´nome`nes sont
e´tudie´s dans leur ensemble.
Avant de passer a` l’analyse quantitative de cette diaphonie, nous montrons les signaux somme´s en
temps obtenus sur tous les bolome`tres quand nous chauﬀons la ﬁbre devant le 143K03 sur la ﬁgure 4.7. Les
donne´es correspondent aux signaux bruts somme´s et sont dispose´es de fac¸on a` reproduire la disposition
physique des de´tecteurs dans le plan focal. Nous utilisons la meˆme e´chelle pour toutes les ﬁgures mis a`
part celle du bolome`tre ayant la ﬁbre en vue directe. La plupart des bolome`tres re´agissent a` l’excitation
de la ﬁbre simultane´ment, avec plus ou moins de bruit : il y a donc bien pre´sence de diaphonie dans
les donne´es. La pre´sence de signal sur les voies des bolome`tres a` 353GHz indique le niveau de diaphonie
e´lectrique dans le syste`me puisque les bolome`tres a` cette fre´quence avaient e´te´ retire´s pour ces tests.
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Figure 4.7 : Visualisation des signaux brutes (en µV en fonction du temps en s) somme´s sur tout le plan focal
lorsqu’une ﬁbre est excite´e (celle associe´e au 143K03).
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Aﬁn de ve´riﬁer qu’il n’y a pas de couplage e´lectrique entre le signal envoye´ sur les ﬁbres et le syste`me
de lecture des bolome`tres, nous avons envoye´ alternativement des impulsions positives et ne´gatives : nous
nous attendons a` ce que dans les deux cas la diaphonie optique soit toujours positive alors que cet e´ventuel
couplage conserve le signe. Ceci nous a permis de montrer qu’un tel parasite e´lectrique e´tait ne´gligeable.
4.3.2 Estimation quantitative
Figure 4.8 : Figures du haut : signal somme´ en V et en temps mesure´ par les bolome`tres 143K03 et 217K06
quand nous envoyons du signal sur la ﬁbre devant le 143K03. Les points en rouge sont ceux utilise´s pour
de´terminer le coeﬃcient de proportionnalite´ des deux signaux. Figure du bas a` gauche : signal renormalise´ des
deux meˆmes bolome`tres (en vert le 143K03 et en bleu le 217K06) : nous remarquons que la forme du signal ne
de´pend pas du bolome`tre que nous e´tudions. Figure du bas a` droite : signal en V du 217K06 en fonction de celui
du 143K03 pour les points en rouge de la ﬁgure supe´rieure.
Pour caracte´riser quantitativement la diaphonie observe´e, nous pouvons simplement comparer les
rapports des amplitudes des pics observe´s ramene´es a` l’amplitude du signal mesure´ par le bolome`tre
devant lequel nous chauﬀons la ﬁbre. Sachant que la forme du signal est domine´e par le temps de re´ponse
des ﬁbres, et donc que le signal en temps de diaphonie est proportionnel au signal rec¸u par le bolome`tre
en vue directe, nous pouvons e´galement exploiter cette proportionnalite´. La corre´lation entre les voies est
illustre´e par la ﬁgure 4.8 qui montre le signal somme´ du bolome`tre 143K03 et celui du bolome`tre 217K06
lorsque l’on envoie un signal sur la ﬁbre faisant face au 143K03. Nous pouvons extraire les coeﬃcients de

































































Figure 4.9 : Matrice de corre´lation du signal mesure´ entre bolome`tres en % due a` de la diaphonie. Ces re´sultats
ont e´te´ obtenus en envoyant des impulsions sur les ﬁbres
proportionnalite´ entre les voies par un ajustement line´aire.
La matrice de corre´lation pour cette me´thode est repre´sente´e par la ﬁgure 4.9. Les erreurs statistiques
de ces mesures sont de l’ordre de quelques pour mille.
La diaphonie mesure´e n’exce`de pas quelques pourcent (µV/µV ). La matrice n’est pas syme´trique car
les fuites optiques se propagent par les interstices entre les diﬀe´rents e´tages du cryostat et n’ont donc pas,
me´caniquement, de raison d’eˆtre identiques dans un sens et dans l’autre : nous pouvons nous re´fe´rer a`
la ﬁgure 4.10 a` gauche ou` nous voyons que d’e´ventuelles fuites entre l’e´tage 1.6K du bolome`tre le plus a`
gauche et le cornet 100mK du second ne seront pas du meˆme ordre que celles provenant de l’e´tage 1.6K
du second vers le premier bolome`tre.
4.3.3 Conclusion
Aﬁn de comprendre ces taux de diaphonie, nous pouvons e´tudier de plus pre`s l’espace entre les cornets
a` 100mK et la plaque a` 1.6 K qui est illustre´ par la photographie de la ﬁgure 4.10 a` gauche. Durant le vol
Archeops KS1 de 2000/2001 deux types de bolome`tres (dits “T” - pour Trapani - et “K” - pour Kiruna)
e´taient installe´s sur le plan focal avec des supports diﬀe´rents pour chacun. Le fait d’utiliser ces deux
types de supports (de hauteurs diﬀe´rentes) empeˆchent la plaque a` 1.6K d’eˆtre au plus pre`s des sorties des
cornets 100mK. La me´canique des deux types de cornets est indique´e sur la ﬁgure 4.10 a` droite. Dans ce
contexte, ces fuites sont possibles entre les interstices qui peuvent atteindre jusqu’a` 2 mm d’e´paisseur.
Pour les vols KS2 et KS3, suite a` ces mesures, il fut de´cide´ de ne plus remettre les bolome`tres Trapani
aﬁn de diminuer la diaphonie optique entre les voies. De plus nous avons ame´liore´ les capots qui prote`gent
les ﬁls a` l’arrie`re des bolome`tres aﬁn de re´duire la diaphonie e´lectrique.
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Figure 4.10 : Figure de gauche : Espace entre les cornets a` 100 mK et la plaque a` 1.6 K. La taille de l’ensemble
cornet/base me´canique varie. Les supports des bolome`tres les plus re´cents (de type Kiruna) sont moins hauts
que ceux utilise´s lors du vol de Trapani. Figure de droite : Description me´canique de l’optique froide pour les
voies dites Trapani et celles dites Kiruna.
4.4 Estimation de la diaphonie optique avec les donne´es en vol
Dans la mesure ou` les re´sultats obtenus a` la section pre´ce´dente l’ont e´te´ en utilisant un plan focal tre`s
proche de celui de vol (KS1), nous pouvons nous demander si nous aurions pu aussi mesurer la matrice
de corre´lation du signal entre bolome`tres a` l’aide des donne´es en vol. Notons tout de meˆme qu’entre les
deux mesures, Archeops a e´te´ re´cupe´re´ en Russie suite au vol, que la nacelle a e´te´ transporte´e jusqu’en
Sue`de, puis rappatrie´e en France. L’instrument a ensuite e´te´ re´ouvert, de´monte´ et remonte´ a` Grenoble :
il n’y a donc pas de raison a priori de trouver les meˆmes re´sultats nume´riques entre les deux analyses,
l’ide´e e´tant plutoˆt de ve´riﬁer que le niveau e´ventuel de diaphonie en vol n’aﬀecterait pas une analyse
CMB. Pour cela nous conside´rons les donne´es enregistre´es lors du passage de Jupiter devant le plan focal
permettant d’obtenir le plus fort rapport signal sur bruit possible2 . Cette analyse nous permet de de´duire
conjointement la diaphonie e´lectrique et optique. Nous pourrions e´galement e´tudier les glitchs pour faire
une analyse sur un lot de donne´es diﬀe´rent et donc comple´mentaire puisqu’insensibles a` la diaphonie
optique.
L’e´tude de la diaphonie peut se faire a` l’aide de ces donne´es car Jupiter n’illuminue pas deux bolome`tres
en meˆme temps, bien que les temps de re´ponse des bolome`tres e´talent la re´ponse comme le montre la
ﬁgure 4.11 qui pre´sente une superposition en temps du signal mesure´ par les bolome`tres de la ligne du
143K04. Nous remarquons de plus que la forme des signaux varie le´ge`rement d’un bolome`tre a` l’autre ce
qui n’e´tait pas le cas des donne´es au sol.
Dans un premier temps, nous ﬁltrons le signal en appliquant un ﬁltre passe haut au dessus de 1Hz
environ, aﬁn de s’aﬀranchir des de´rives lie´es principalement aux variations de tempe´rature des e´tages
cryoge´niques, aux variations d’e´le´vation et de rotation de la nacelle.
Nous se´lectionnons les pics dus a` Jupiter en appliquant les crite`res suivants, qui nous permettent
d’e´liminer les glitchs et les bouﬀe´es de bruit :
∗ le signal doit eˆtre plus grand que 5 fois le bruit
2Pour plus de de´tails sur ces donne´es nous pouvons nous re´fe´rer au chapitre 9 puisque ce sont les meˆmes qui nous ont
permis d’e´tudier les lobes.
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Figure 4.11 : Superposition en nume´ro d’e´chantillon des donne´es des bolome`tres de la ligne du 143K04 en µV .
∗ la dure´e du signal est comprise entre 2 (pour e´liminer les glitchs) et 40 e´chantillons qui est la dure´e
maximale associe´e a` un signal duˆ a` Jupiter (1 e´chantillon est de l’ordre de 6.6 ms).
Nous illustrons la forme des glitchs dans les donne´es par ﬁgure 4.12.
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Figure 4.12 : Signal mesure´ par les bolome`tres d’Archeops en vol en µV par nume´ro d’e´chantillon illustrant la
forme des glitch dans les donne´es.
Apre`s sommation des signaux et aﬁn d’augmenter le rapport signal sur bruit (ce qui correspond a` peu
pre`s a` la sommation de 20 cercles sur le ciel), nous obtenons par exemple pour le 143B03 la ﬁgure 4.13 a`
droite pour les instants ou` Jupiter passe devant le 217K04 comme le montre la ﬁgure de gauche.
En estimant simplement la diaphonie entre les voies par le rapport des amplitudes nous obtenons des
valeurs de l’ordre de quelques pourcent comme le montre la ﬁgure 4.14. Le fait qu’il existe une corre´lation
entre les bolome`tres a` 353GHz par paire3 est normal puisqu’il s’agit des canaux polarise´s qui sont par
construction couple´s optiquement.
3Les bolome`tre 353K06 (resp. 353K04) est couple´ au bolome`tre 353K05 (resp. 353K03).
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Figure 4.13 : Signal mesure´ par les bolome`tres d’Archeops en vol en µV en fonction du temps (s) sur le 217K04
(a` gauche) qui passe devant Jupiter et simultane´ment sur le 143B03, illustrant un eﬀet de diaphonie entre les
























































































Figure 4.14 : Matrice de corre´lation du signal mesure´e entre bolome`tres en % due a` de la diaphonie. Ces
re´sultats ont e´te´ obtenus en analysant les donne´es en vol (KS1).
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4.5 Conclusion
Les ﬁbres de carbone nous ont permis de faire une mesure de la diaphonie globale (optique et e´lectrique)
sur Archeops avec un plan focal proche de celui du vol de KS1. Les taux de fuite mesure´s sont de l’ordre
de quelques pourcent. Bien que le plan focal de vol ne soit pas identique a` celui des e´talonnages au sol,
nous avons, en paralle`le, extrait des donne´es de KS1 sur Jupiter une estimation de cette meˆme diaphonie.
Les re´sultats de ces deux analyses, bien que donnant des taux de diaphonie du meˆme ordre de grandeur,
ne peuvent pas eˆtre compare´s paire de bolome`tres par paire de bolome`tres de part le fait que l’instrument
ait e´te´ comple`tement demonte´ et remonte´ entre les deux mesures.
Bien que les niveaux mesure´s soient ne´gligeables nous avons, suite a` ces mesures, retire´ pour les vols
suivants les bolome`tres dits “Trapani” pour lesquels les supports me´caniques pouvaient potentiellement
induire des fuites optiques entre l’e´tage a` 1.6K et a` 100mK. De plus, bien que nous n’ayons pas pu se´parer
fuites optiques et diaphonie e´lectrique nous avons e´galement isole´ de fac¸on plus propre les ﬁls derrie`re les
cornets 100mK aﬁn de re´duire le risque.
Chapitre 5
Les sources de carbone et
l’e´talonnage de Planck-HFI
Les mesures autour et avec des ﬁbres de carbone qui sont de´crites dans ce chapitre et le suivant ont
e´te´ eﬀectue´es dans le but de mettre au point une source de lumie`re pouvant eˆtre pulse´e et e´mettant dans
l’infrarouge (typiquement entre 100 et 900 GHz) aﬁn prioritairement de mesurer la diaphonie optique de
l’instrument Planck-HFI.
Le principe est double :
∗ Tout d’abord, dans la mesure ou` l’e´talonnage de l’instrument de vol se fait en deux phases (avant
et apre`s vibration me´canique du syste`me), nous cherchions a` mettre au point un syste`me de mesure
ﬁne pouvant mettre en e´vidence un e´ventuel de´placement des diﬀe´rents e´le´ments de l’optique froide
les uns par rapport aux autres entre ces deux phases.
∗ Ce syste`me de mesure devait e´galement mesurer la matrice de corre´lation des signaux des bolome`tres
aﬁn de corriger de cet eﬀet, si ne´cessaire, sur les donne´es en temps.
Dans ce chapitre, nous expliciterons donc le cahier des charges que nous nous e´tions ﬁxe´s, de´crirons le
syste`me de mesure que nous avons developpe´, puis montrerons les parame`tres du CQM que nous avons
pu mesurer via l’utilisation de ces ﬁbres.
5.1 Cahier des charges
Commenc¸ons par de´crire les conditions que nous nous e´tions ﬁxe´es pour le de´veloppement de ces
ﬁbres.
5.1.1 Les contraintes
Comme le but premier de ces sources est de mesurer la diaphonie optique entre les diﬀe´rents e´tages
cryoge´niques de Planck-HFI, chaque source se doit de re´pondre aux contraintes suivantes :
∗ reproductibilie´ du signal pour permettre leur sommation et ainsi accroˆıtre le rapport signal sur
bruit,
∗ ne pas introduire de signal sur sa voie quand elle est e´teinte,
∗ avoir des temps de monte´e et de descente de l’ordre de quelques ms aﬁn de pouvoir l’utiliser plusieurs
fois par secondes,
∗ envoyer un signal pouvant atteindre le pW (soit typiquement de l’ordre de celui de Jupiter).
En contre partie nous insistons tre`s peu sur les contraintes de line´arite´ des sources.
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5.1.2 Fibres de carbone
R. Cizeron a eu l’ide´e d’utiliser, pour nos sources, des ﬁbres de carbone. Nous avons donc fait un
premier test au Colle`ge de France en juillet 2000 devant un bolome`tre a` 4K. Les re´sistances des ﬁbres
utilise´es alors e´taient de l’ordre de 1kΩ a` chaud (1.4 kΩ a` froid). La ﬁgure 5.1 repre´sente le signal en
Figure 5.1 : Signal mesure´ en V sur le bolome`tre 4K du colle`ge, obtenu de la fac¸on suivante : sur la gauche en
envoyant un signal carre´ sur la ﬁbre de carbone de 55mV d’amplitude et de 1s environ de dure´e, et sur la droite
en envoyant un signal impulsionnel d’amplitude 2.9V toutes les secondes.
temps du bolome`tre : a` gauche dans le cas ou` la ﬁbre est alimente´e par un signal carre´ et a` droite en
re´gime impulsionnel. Dans ce second cas, en e´tudiant plus pre´cise´ment le signal (sur l’e´chelle de quelques
millisecondes) nous observons de plus un parasite e´lectrique d’une dure´e de l’ordre de 0.02 ms dont on
peut exploiter la de´pendance avec la polarite´ de la tension d’alimentation de la ﬁbre pour le distinguer
du signal de chaleur dans le cas ou` ce parasite subsisterait au cours des de´veloppements ulte´rieurs de
l’e´lectronique.
Ce premier test nous a permis de montrer que nous e´tions capable de mesurer sur ce bolome`tre un
signal issu de la ﬁbre de carbone de l’ordre de 1.5 10−9W. Nous avons e´galement utilise´ ces ﬁbres de
carbone devant les bolome`tres refroidis a` 100mK d’Archeops : ceci fait l’objet du chapitre 4.
5.2 Les ﬁbres et leur utilisation dans l’e´talonnage de Planck-
HFI
Les tests concluants mene´s au Colle`ge de France et a` Grenoble sur Archeops nous ont pousse´s a` faire
deux propositions de mesures sur HFI :
∗ un test de fuite optique global en envoyant un signal devant un cornet B2B et en e´tudiant le signal
mesure´ sur les bolome`tres des cornets voisins. Ceci simule ce qui se passera en vol lors du passage
devant une source ponctuelle. L’eﬀet peut e´galement eˆtre e´tudie´ en vol avec le de´savantage que le
signal soit quelque peu brouille´ par l’eﬀet de l’optique (entre autres l’optique froide, et le telescope
cf. section 4.4). La pre´cision vise´e est le pourcent.
∗ un test de fuite a` l’inte´rieur du plan focal avant et apre`s vibration de l’instrument. Nous proposions
a` ce stade d’installer des ﬁbres de carbone a` l’inte´rieur du CQM (toutes les voies n’e´tant pas
utilise´es) pour e´tudier en de´tails ce qui aurait pu bouger ou eˆtre de´te´riore´ pendant les phases de
mise en vibration du syste`me.
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Figure 5.2 : A gauche : Sche´ma re´sumant les diﬀe´rents cas de mesures de fuites optiques a` l’inte´rieur du plan
focal HFI. Les de´tails sont donne´s dans le texte. A droite : Maquette de l’installation d’une ﬁbre aux bords d’un
cornet B2B.
Le premier cas est de´crit en de´tails dans les sections suivantes. Par contre arreˆtons nous sur le second
cas : l’ide´e est d’utiliser certains canaux du CQM laisse´s sans bolome`tre pour y installer des ﬁbres de
carbone. Nous disposions alors de plusieurs solutions indique´es sur la ﬁgure 5.2 qui nous auraient permis
de tester les interfaces entres les diﬀe´rents e´tages cryoge´niques :
∗ cas a) Nous plac¸ons simplement une ﬁbre a` la place d’un cornet B2B, sachant que la plaque a` 1.6K
est ferme´e. Dans ce cas nous testons essentiellement les fuites e´ventuelles au niveau de l’e´tage a`
1.6K (entre les cornets B2B et les ﬁltres).
∗ cas b) Si nous pouvions disposer d’un demi-cornet B2B nous pourrions eﬀectuer la meˆme mesure
que dans le cas a) en prenant en plus en compte l’optique.
∗ cas c) Si, pour la voie ou` nous installons notre ﬁbre, nous pouvions garder le demi-cornet B2B men-
tionne´ pre´ce´demment et des ﬁltres 1.6K, la lumie`re dispense´e par notre syste`me pourrait atteindre
et donc tester l’e´tage a` 100mK.
∗ cas d) Et enﬁn le dernier cas de ﬁgure, si nous disposions d’une voie comple`te jusqu’a` 100mK (cornet
a` 100mK compris sans bolome`tre) nous aurions pu obtenir l’ensemble des mesures caracte´risant
l’inte´rieur de l’instrument. Ces mesures auraient e´te´ e´quivalentes aux mesures de fuites globales a`
ceci pre`s que nous n’aurions pas de diaphonie e´lectrique induite par notre syste`me via l’e´lectronique
de lecture des bolome`tres.
La photographie a` droite de la ﬁgure 5.2 nous montre une e´tude mene´e pour l’installation des ﬁbres a`
l’entre´e des B2B (ces derniers e´tant mode´lise´s par le coˆne de carton blanc). Du fait que le CQM n’a pas
subi la phase de tests en vibration, ce projet n’a pas e´te´ concre´tise´.
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Figure 5.3 : Figure de gauche : sche´ma repre´sentant l’installation des re´ﬂecteurs supportant les ﬁbres de
carbone ne´cessaires a` la mesure de la diaphonie optique sur un cote´ de la bascule devant le plan d’entre´e des
cornets back to back. Figure de droite : installation me´canique du syste`me : photographie des re´ﬂecteurs visant
l’entre´e des cornets B2B.
5.2.1 Description me´canique du syste`me
Nous nous concentrons donc dans la suite sur le syste`me de´veloppe´ pour l’e´tude des fuites optiques
globales. Pour ce faire et compte tenu des contraintes lie´es a` la cryoge´nie1, nous avons installe´ un jeu de
ﬁbres sur le bras de la bascule comme le montre la ﬁgure 5.3.
Sept doublets de ﬁbres e´taient ainsi installe´s sur le bras de la bascule pour les mesures du CQM. Les
bolome`tres qui sont ainsi directement illumine´s sont les 143-5, 143-1, 545-2, 353-3, 353-2, 217-5 et 217-1
(100-1 et 857-1 ne seront pas teste´s) comme le montre la ﬁgure 5.4. Sur le sche´ma, la distance entre la
sortie des cornets B2B et l’extre´mite´ des re´ﬂecteurs varie entre 10 et 13 mm selon les bolome`tres que nous
conside´rons (cf. ﬁgure 5.4). Nous avons dans les faits pu rapprocher la roue et cette distance est plutoˆt
comprise entre 5 et 10 mm. Pour le PFM cette distance sera un peu plus grande du fait de la pre´sence
de voies de mesure (et donc de cornets B2B) supple´mentaires.
Le centre de chacun des re´ﬂecteurs est directement en face du centre de phase des cornets B2B dans la
position “Mesure de diaphonie” de la roue. Pour placer la roue dans cette position, R. Cizeron a imagine´
un syste`me de cliquet.
Une autre paire de ﬁbres a e´te´ ajoute´e sur le miroir aﬁn de pallier a` l’absence du FTS pour l’e´talonnage
du CQM pour la mesure des constantes de temps des bolome`tres. Ces ﬁbres restent en place pour les
mesures du PFM et les mesures des constantes de temps avec la source externe du FTS, et avec les ﬁbres
seront ainsi compare´es.
Pour diﬀe´rencier les deux ﬁbres de chaque re´ﬂecteur nous les de´nommons l’une “directe” et l’autre
“retarde´e”. Leur caracte´ristiques (re´sistances a` 300K et longueur) sont re´sume´es dans la table 7.5. La
paire nume´ro 8 est celle du miroir.
1Le syste`me le plus adapte´ aurait e´te´ de faire une mise en froid de Saturne de´die´e en positionnant nos sources au plus
pre`s des cornets B2B, mais pour des raisons e´videntes de temps ne´cessaire a` la mise en froid du cryostat nous avons choisi
d’installer nos ﬁbres sur une structure - la bascule - deja propose´e dans le cadre de la calibration.
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Figure 5.4 : Coordonne´es et positions des re´ﬂecteurs he´bergeants les ﬁbres de carbone devant les cornets B2B
des bolome`tres teste´s.
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Figure 5.5 : Photographie des ﬁbres de carbone utilise´es pour l’e´talonnage du CQM, leur diame`tre est de 6 µm.
5.2.2 Sources et Re´ﬂecteurs
Description
Chaque paire de ﬁbres est place´e dans un re´ﬂecteur. Chaque ﬁbre de carbone, d’environ un millime`tre
de long, est soude´e a` la colle d’argent sur un circuit en kapton. Le plan de ce dispositif est pre´sente´ sur
la ﬁgure 5.6 . La forme des re´ﬂecteurs permet d’optimiser le signal entrant dans le cornet B2B lui faisant
face par rapport au signal illuminant par diﬀraction le cornet voisin (un tel eﬀet e´tant un bruit de fond
dans notre analyse (cf. section 5.3)). Ils ont une forme d’ellipse au foyer de laquelle nous plac¸ons les ﬁbres
et qui est comple´te´e vers l’entre´e des B2B par un cylindre de 2.5 cm de longueur. Dans la partie arrie`re du
circuit le support est travaille´ de fac¸on a` ce que les ﬁbres soient au centre d’une petite sphe`re inte´grante
de 2mm de diame`tre.
Une simulation des faisceaux sortant des re´ﬂecteurs par re´ﬂexions multiples sur les parois internes est
montre´e sur la ﬁgure 5.7, et nous a permis de de´ﬁnir la ge´ome´trie optimale du syste`me. La fac¸on dont
les ﬁbres sont soude´es est illustre´e par la photographie de la ﬁgure 5.5.
Les ﬁbres du miroir (CSM) sont installe´es comme celles utilise´es pour la mesure de la diaphonie dans
le fond d’un re´ﬂecteur, a` une distance de 24.6 mm du bord inte´rieur du miroir rendant le re´ﬂecteur plus
court. Le re´ﬂecteur est installe´ le plus au centre du miroir possible de fac¸on a` illuminer tout le plan focal.
Nous re´capitulons dans le tableau 5.8 les valeurs des angles entre la direction de vise´e des cornets B2B
et la direction du faisceau e´mis par ces ﬁbres en direct et entrant dans le cornet B2B par son centre de
phase. Nous faisons e´galement ﬁgurer les distances entre le centre du trou sur le miroir et le centre de
phase des cornets.
5.2.3 Electronique
Nous cherchons a` exciter ces ﬁbres de carbone en leur appliquant une tension e´lectrique module´e en
cre´neaux. Pour ce faire, Claude Eder a re´alise´ un boitier e´lectronique permettant de les alimenter par des
impulsions calibre´es en largeur et en amplitude. Il est compose´ de deux coﬀrets, l’un pour les impulsions
directes et l’autre pour les impulsions retarde´es (correspondant aux deux ﬁbres de chaque re´ﬂecteur) dont
le synopsis ge´ne´ral est repre´sente´ sur la ﬁgure 5.9. Ces coﬀrets se pilotent via un programme Visual Basic
a` partir d’un PC de´die´. Ils peuvent e´galement en partie eˆtre commande´s manuellement (entre autres une
se´curite´ manuelle est pre´vue). L’interface graphique ge´rant le syste`me est illustre´e par la ﬁgure 5.10 dans
le cas ou` nous alimentons les ﬁbres 7Dir (coﬀret supe´rieur) et 4Ret (coﬀret infe´rieur) avec des impulsions
carre´es respectivement d’amplitude 1.271 et de 1.624V, et une largeur autour de 5 ms toutes les 50 ms.
La ge´ne´ration des impulsions se fait par des monostables (un par coﬀret) de´livrant une impulsion
maximale de 10V. Le re´glage de la largeur (coﬀret des impulsions directes) et du retard (coﬀret des
impulsions retarde´es) s’eﬀectue par les circuits RC des monostables. Les ﬁltres sont en paralle`le avec des
contacts de relais aﬁn de limiter le bruit duˆ au circuit d’e´lectronique (les bolome`tres e´tant extre`mement
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Figure 5.6 : Figure du haut : Vue e´clate´e des re´ﬂecteurs he´bergeant des ﬁbres de carbone. Figure du bas :
dessin de l’ensemble.
78 Chapitre 5. Les sources de carbone et l’e´talonnage de Planck-HFI
Figure 5.7 : Trace´ de rayons correspondant au re´ﬂecteur des ﬁbres de carbone a` partir d’un point de
coordonne´es (dans le syste`me montre´ par la ﬁgure) x=0., y=+/- .5 mm . La ﬁgure de gauche illustre le trace´
optique des rayons sortant en vue directe ou se re´ﬂe´chissant a` la sortie du re´ﬂecteur. La ﬁgure de droite illustre
les rayons pour lesquels il y a eu re´ﬂexions a` l’inte´rieur du re´ﬂecteur.










Table 5.8 :Description ge´ome´trique de la source CSM : angle entre le l’axe de vise´e du re´ﬂecteur et l’axe de
vise´e de chaque cornet B2B, et distance entre le centre de phase des meˆmes cornets et le centre de l’entre´e du
re´ﬂecteur de CSM.
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Figure 5.9 : Synopsis ge´ne´ral de´crivant le principe du ge´ne´rateur d’impulsion des ﬁbres de carbone dans
l’e´talonnage de Planck-HFI.
Figure 5.10 : Sche´ma repre´sentatif de la fac¸ade des boˆıtiers d’e´lectronique permettant d’alimenter en tension
les ﬁbres de carbone.
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sensibles).
5.3 Diﬀraction
Nous cherchons a` quantiﬁer la pre´cision avec laquelle nous sommes capables de mesurer les fuites
optiques en e´tudiant les proﬁles de diﬀraction de la lumie`re issue de nos sources dans le plan d’entre´e des
B2B. Ces calculs ont e´te´ eﬀectue´s par Jacques Ha¨ıssinski.
Nous assimilons la sphe`re inte´grante a` une source ponctuelle place´e en F1 e´mettant une onde sphe´rique

















Figure 5.11 : Vue sche´matique d’un des re´ﬂecteurs abritant les sources de carbone montrant les deux types
d’ondes prises en compte dans le calcul de diﬀraction (Attention ce dessin n’est pas a` l’e´chelle).
Le processus re´sultant est la superposition de deux ondes : celle qui sort directement de l’oriﬁce du
re´ﬂecteur assimile´ a` une ellipsoide (onde no1) et celle qui sort apre`s re´ﬂexions sur la paroi interne de
l’ellipsoide (onde no2).
Le ﬂux d’e´nergie P transporte´ par ces deux ondes est proportionnel a` l’angle solide sous-tendu par
chacune d’entre elle :
P1 ∝ 2π(1− cosΘouv) (5.1)
avec cosΘouv = c/a. L’intensite´ de l’onde no1 peut eˆtre approxime´e la valeur moyenne de l’intensite´ sur







Pour l’onde no2 elle e´claire une couronne du disque de sortie de rayon exte´rieur b et de rayon inte´rieur
ρint/2 :
I2 ∝ P2
π(b2 − (ρint/2)2) (5.4)
∝ 2 cosΘouv
b2 − (ρint/2)2 (5.5)
(5.6)
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1− (ρint/2b)2 . (5.7)



















ou` r1 et r2 sont de´ﬁnis selon la ﬁgure 5.11.
Nous obtenons les ﬁgures de diﬀractions montre´e en 5.12 ou` nous montrons pour chaque bande de
fre´quence l’intensite´ rec¸ue sur la surface de sortie du cornet B2B faisant face a` la ﬁbre en fonction de la
distance a` l’axe de ce cornet2 : nous nous plac¸ons dans deux conﬁgurations, dans le cas ou` la distance
entre la sortie du re´ﬂecteur et l’entre´e dans le cornet est de 1 cm ( 4 ﬁgures du haut) et dans le cas ou`
cette distance est de 2 cm (4 ﬁgures du bas).
Nous pouvons a` partir de ces courbes estimer l’inte´grale du signal au dela` de 1cm autour de l’axe
des cornets ramene´e a` l’inte´grale totale du signal et on obtient les chiﬀres donne´s dans la table 5.13,
ce qui donne une ide´e de la pre´cision avec laquelle nous pouvons mesurer la diaphonie pour diﬀe´rentes
distances entre la sortie des re´ﬂecteurs et l’entre´e des B2B. Nous remarquons que pour faire une mesure
au pourcent a` 143GHz il faut eˆtre a` moins de 2cm de l’entre´e des B2B, ce qui est largement le cas.
Fre´quence 0.05(%) 1cm (%) 2cm (%) 3cm (%)
545 GHz 0.02 0.09 0.1 0.3
353 GHz 0.05 0.08 0.2 0.7
217 GHz 0.06 0.1 0.6 1.5
143 GHz 0.2 0.2 1.2 3.5
Table 5.13 :Pourcentage du signal total en dehors d’un cm de l’axe du trou d’entre´e des cornets B2B pour les
diﬀe´rentes bandes de fre´quences en fonction de la distance entre la sortie des re´ﬂecteurs et l’entre´e des B2B
(nous utilisons ici 0.5, 1, 2 et 3 cm pour cette distance).
5.4 Conclusions
Nous avons montre´ dans ce chapitre les diﬀe´rentes phases de conception du syste`me de mesure de
fuites optiques utilisant les ﬁbres de carbone pour l’e´talonnage de Planck-HFI (CQM puis PFM).
Le choix de placer les cornets he´bergeant les ﬁbres sur le coˆte´ de la roue supportant le polariseur s’est
trouve´ eˆtre la solution la plus re´aliste (re´alisable) bien que ne permettant de faire les mesures que pour
un nombre limite´ de de´tecteurs (7 cornets B2B sont ainsi e´claire´s). Ils ont e´te´, sur le tard, comple´te´s
par deux ﬁbres installe´es face au plan focal sur le miroir de renvoi de la sphe`re pour une mesure des
constantes de temps des bolome`tres.
La mesure des fuites optiques par les ﬁbres installe´es sur la roue est limite´e par le syste`me de mesure
de part le fait que les sources sont e´loigne´es de la sortie des B2B. Ne´anmoins, par des simulations de
l’eﬀet de diﬀraction, nous pouvons montrer qu’il reste possible de faire une mesure au pourcent dans le
cas ou` l’extre´mite´ des re´ﬂecteurs he´bergeant les ﬁbres et l’entre´e des B2B sont e´loigne´s de 2 cm.
2Le proﬁl est syme´trique par rapport a` l’axe du cornet B2B.
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Figure 5.12 : Figure de diﬀraction dans le plan de sortie des cornets B2B pour chaque bande de fre´quence :
pour 1 cm d’e´cart entre la sortie de re´ﬂecteurs et l’entre´e des B2B sur la ﬁgure du haut et pour 2 cm sur la
ﬁgure du bas
Chapitre 6
Mesures avec les ﬁbres dans Saturne
Ce chapitre retrace les mesures qui ont e´te´ eﬀectue´es avec les ﬁbres dans le cryostat Saturne, a` savoir,
sur le mode`le de qualiﬁcation cryoge´nique de HFI d’une part et sur le bolome`tre e´talon d’autre part.
6.1 Etalonnage du mode`le de qualiﬁcation cryoge´nique
L’e´talonnage du mode`le de qualiﬁcation cryoge´nique de Planck a eu lieu entre la ﬁn du mois d’octobre
et le mois de novembre 2004 dans la station de l’IAS. La descente en froid de la cuve Saturne a commence´
autour du 27 octobre, le plan focal est descendu re´gulie`rement en tempe´rature jusqu’au 8 novembre, date
a` laquelle la dilution s’est drastiquement ralentie au point d’atteindre un plateau autour de 550mK puis
de remonter jusqu’a` 800mK. La raison de ce comportement a e´te´ impute´ a` des fuites d’Helium dans le vide
d’isolement du re´servoir de garde de Saturne. Pour y reme´dier la dilution a e´te´ arreˆte´e et l’instrument
a e´te´ re´chauﬀe´ (l’e´tage 4K de HFI est remonte´ a` 18K et la platine 100mK entre 3.5 et 7K), ceci aﬁn
d’e´vacuer l’he´lium qui a e´te´ vraissemblablement condense´ sur les parties froides de la dilution, causant
un court-circuit thermique d’he´lium superﬂuide empeˆchant le refroidissement du plan focal d’HFI.
La ﬁgure 6.1 montre le taux de fuite en mbar/ls mesure´ dans Saturne en fonction du temps. Les
pics correspondent aux ope´rations cryoge´niques sur la cuve. La redescente entre le 16 et le 17 novembre
correspond a` un second re´chauﬀage/pompage de l’He, le premier re´chauﬀage n’ayant pas permis une
desorption du pie`ge a` charbon actif installe´ sur le 4K de Saturne.
La troisie`me tentative de descente en froid qui s’ensuivit s’averra fructueuse et a e´te´ rendue possible
par l’utilisation nominale du charbon actif installe´ sur le 4K de Saturne et en re´duisant au maximum les
ope´rations cryoge´niques : apre`s un re´chauﬀage du plan focal a` 52K (22K pour l’e´tage a` 100mK) la plaque
de la dilution a atteint une tempe´rature de 110mK avec une pente de 1.2mK/heure a` cette tempe´rature
(comportement nominal de la dilution d’apre`s les tests de qualiﬁcation).
6.2 Les ﬁbres de carbones vues par les bolome`tres
6.2.1 Signal en temps
Le premier signal optique de´tecte´ sur les bolome`tres lors de la descente en froid provenait des sources
de carbone du miroir (CSM). La ﬁgure 6.2 a e´te´ obtenue autour de 1K, elle montre le signal en temps du
bolome`tre 353-2 (en ADU) et dessous le spectre de puissance associe´ calcule´ sur 2 heures environ pour,
a` gauche, une fre´quence de pulse des ﬁbres de l’ordre de 2.52Hz et a` droite lorsque nous avons fait varier
la fre´quence des pulses autour de 1.67Hz. Les deux ﬁbres CSM e´taient alors pulse´es avec une amplitude
en tension de l’ordre de 500mV (les 2 monte´es du signal e´tant synchrones mais pas les descentes).
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Figure 6.1 : Taux de fuites (en mbar/ls) mesure´s sur Saturne durant la pe´riode d’e´talonnage du CQM de
Planck.
Figure 6.2 : Signal en temps et spectre de puissance associe´ mesure´ par le bolome`tre 353-2 pour une fre´quence
de pulse des ﬁbres de l’ordre de 2.52Hz a` gauche et de 1.67Hz a` droite.
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6.2.2 Inﬂuence de l’environnement
En augmentant la tension aux bornes des ﬁbres a` 800mV sur les deux et en synchronisant leurs
signaux en temps, nous avons re´chauﬀe´ le miroir comme le montre la ﬁgure 6.3 qui repre´sente les mesures
de tempe´rature en temps des deux thermome`tres installe´s sur le miroir (en rouge - courbe infe´rieure -
pour le thermome`tre situe´ sur la base du miroir et en vert - courbe supe´rieure - pour le thermome`tre
situe´ sur le haut du miroir). Nous remarquons une diﬀe´rence de l’ordre de 0.15K entre les deux mesures
lorsque les ﬁbres sont pulse´es avec un signal fort1.
Figure 6.3 : Tempe´rature mesure´e par les thermome`tres installe´s sur la base du miroir (en rouge, courbe du
bas) et sur la partie supe´rieure du miroir (en vert, courbe du haut).
6.3 Mesure des constantes de temps des bolos
Nous nous inte´ressons ici a` la mesure des temps de re´ponse des bolome`tres du CQM en utilisant les
ﬁbres installe´es dans le miroir Comme les temps de re´ponse des ﬁbres sont a priori plus grands que ceux
attendus pour les bolome`tres (environ 10ms et quelques 4 ms attendus respectivement), le principe de
l’e´tude pre´sente´e dans cette section est de mettre une limite supe´rieure, et/ou d’identiﬁer un e´ventuel
proble`me en cas de de´saccord entre la mesure et la valeur attendue.
Les prises de donne´es se sont concentre´es sur une dure´e de quelques minutes, en s’e´talant sur deux
pe´riodes :
– Pe´riode 1 - pendant la nuit du 21 au 22 novembre alors que nous e´tions a priori dans une conﬁgu-
ration sans Helium sur les bolome`tres.
– Pe´riode 2 - le 23 novembre au matin, alors que de l’Helium aurait pu s’eˆtre rede´pose´ sur les bo-
lome`tres suite au transfert d’he´lium dans le re´servoir de garde de Saturne qui a eu lieu le 22 au
matin apre`s la pe´riode 1.
Lors de ces deux pe´riodes, nous avons donc fait varier les formes des impulsions que nous envoyions sur
les ﬁbres aﬁn de s’aﬀranchir d’e´ventuels eﬀets syste´matiques lie´s a` leur fonctionnement comme le re´sume
le tableau 6.5. La tension d’alimentation des ﬁbres correspond a` un signal carre´ d’amplitude comprises
entre 500mV et 1V, a` laquelle s’ajoute un niveau constant V0 compris entre 40 et 100mV. Ce niveau
moyen permet de re´duire la constante de temps des ﬁbres comme nous le verrons dans la section 7.5.1.
Chaque pallier de´ﬁnit une zone de donne´es comme le montre la ﬁgure 6.4 ou` nous repre´sentons le signal
mesure´ par le bolome`tre 353-2 en fonction du nume´ro d’e´chantillon pour la Pe´riode 2 (sur typiquement
1typiquement entre 23 :15 UT le 13/11/2004 et 12 :00 UT le 14/11/2004 comme nous l’avons indique´ sur la ﬁgure 6.3.
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Figure 6.4 : Signal mesure´ sur le 353-2 en V en fonction du nume´ro d’e´chantillon pour la pe´riode 2.
2 heures de donne´es). Chaque zone est identiﬁe´e dans la suite par un chiﬀre (pour la Pe´riode 2) ou une
lettre (pour la Pe´riode 1).
Date Pe´riode Fibre Zone Tension(mV) V0 (mV)
23/11/04 2 8Dir 4 500 40
23/11/04 2 8Ret 6 832 40
23/11/04 2 8Ret 7 904 100
23/11/04 2 8Dir 8 508 100
23/11/04 2 8Dir 9 572 100
23/11/04 2 8Dir 10 800 100
21/11/04 1 8Dir A 1128 40
21/11/04 1 8Dir B 900 40
21/11/04 1 8Dir C 487 100
Table 6.5 :Conﬁgurations utilise´es pour les prises de donne´es du 21 et du 23 novembre sur les ﬁbres directe et
retarde´e du miroir (8Dir et 8Ret).
Le principe de l’analyse est le suivant : nous sommons les impulsions en temps aﬁn d’augmenter le
rapport signal sur bruit, puis nous ajustons une exponentielle sur le signal mesure´ par les bolome`tres a`
la monte´e et a` la descente. Pour la sommation, dans le cas de la Pe´riode 1, nous utilisons les donne´es
du PC-synchro, ce qui nous permet de connaˆıtre le moment d’envoi de l’impulsion sur les ﬁbres pour la
sommation : ceci est illustre´ par les croix sur la ﬁgure 6.6 ou` nous montrons e´galement le signal en temps
du bolome`tre 353-2. Dans le cas des donne´es de la Pe´riode 2 nous n’avons pas acce`s a` ces informations
et nous utilisons, pour de´ﬁnir le de´but de l’impulsion, le moment ou` le signal est supe´rieur a` un seuil
de´termine´ sur les donne´es.
La ﬁgure 6.7 montre le signal mesure´ sur chaque bolome`tre une fois la sommation eﬀectue´e pour l’une
des zones de la Pe´riode 1. De prime abord nous remarquons tout de suite que certains bolome`tres ont
des temps de re´ponse signiﬁcativement plus longs que les autres.
Les ﬁgures 6.8 montrent une comparaison pour le meˆme bolome`tre (100-1) entre la monte´e du signal
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Figure 6.6 : Signal en temps mesure´ par le bolome`tre 353-2 (en V), les croix repre´sentent les donne´es du
PC-synchro, a` savoir la datation des impulsions envoye´es sur les ﬁbres.
Figure 6.7 : Exemple de signal (en V) en temps somme´ pour chaque bolome`tre
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somme´ pour la Pe´riode 1 (ﬁgure du haut) et pour la Pe´riode 2 (ﬁgure du bas) : les constantes de temps
mesure´es sont tre`s proches, mais la pre´cision de la mesure est bien meilleure pour la Pe´riode 1 graˆce a`
l’utilisation des donne´es du PC-synchro. Les re´sultats des ajustements sont donne´s dans la table 6.9.
Figure 6.8 : Exemple d’ajustement du signal somme´ pour le bolome`tre 100-1 : Pe´riode 1 en haut et Pe´riode 2
en bas.
Nous ne pouvons directement comparer entre eux les re´sultats ainsi obtenus puisqu’il nous faut prendre
en compte les conditions dans lesquelles ont e´te´ prises les donne´es (tempe´rature du plan focal, courant
de polarisation des bolome`tres...). Ces parame`tres sont donne´s dans le tableau 6.10, nous les utiliserons
pour comparer les mesures au mode`le dans la section 6.3.2, apre`s avoir corriger ces valeurs des constantes
de temps des ﬁbres (cf. section 7.5.1).
6.3.1 Impact de la constante de temps des ﬁbres
Dans cette section, nous traitons de la correction applique´e aux mesures pre´ce´dentes pour retirer la
contribution venant de la constante de temps des ﬁbres. Les ﬁbres sont excite´es par une impulsion V (t)






ou` α = 1/τf , τf est la constant de temps de la ﬁbre, et G la re´ponse de la ﬁbre a` la tension V (t). F (t)
peut eˆtre re´e´crit de la fac¸on suivante :
– si t < 0 :
F (t) = G(V0) (6.2)
– si t ≥ 0. :
F (t) = G(V0)e−αt (6.3)
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Bolo 8Dir M P1 8Dir D P1 8Dir M P2 8Dir D P2 8Ret M P2 8Ret D P2
100-1 16 18 19 15 20 12
143-1a 27 27 33 24 34 22
143-1b 40 40 45 36 44 35
143-5 12 15 14 11 16 9
217-1 11 13 14 10 15 7
217-5a 27 29 28 25 27 24
217-5b 17 20 19 15 18 14
353-2 13 15 20 17 22 20
353-3a 38 34 62 38 65 39
545-2 11 14 15 11 17 10
Table 6.9 :Valeurs moyennes des temps de re´ponse des bolome`tres (en ms) pour la Pe´riode 1 (P1) et 2 (P2)
pour la monte´e (M) et la descente (D) de l’impulsion somme´e mesure´e a` l’aide des ﬁbres directe (8Dir) et
retarde´e (8Ret) du miroir.
Pe´riode 2 Pe´riode 1 et 2 Pe´riode 1
Bolo T(mK) Ibias(A) T(mK)
100-1 151.4 4.99 10−10 145.4
143-1a 150.9 4.17 10−10 143.9
143-1b 150.7 4.17 10−10 143.8
143-5 160.3 3.36 10−10 153.8
217-1 160.9 4.98 10−10 154.9
217-5a 151.2 3.53 10−10 143.7
217-5b 145.5 3.54 10−10 138.4
353-2 146.2 3.66 10−10 138.13
353-3a 146.5 3.34 10−10 139.1
545-2 131.5 6.82 10−10 126.7
Table 6.10 :Pour les Pe´riodes 1 et 2, tempe´rature et courant de polarisation des bolome`tres.
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β − α (6.5)
ou` τB est la constante de temps du bolome`tre et β = 1/τB. Aﬁn d’extraire τB, nous calculons pour les
valeurs de τf obtenues dans la section 7.5.1, les fonctions h(x) correspondantes et ajustons une fonction
exponentielle (la meˆme que celle utilise´e pour extraire les mesures de la section pre´ce´dente) aﬁn d’obtenir
un facteur de correction C(τf , τC), ou` τC est la valeur mesure´e avant correction.
Cette fonction est pre´sente´e pour τf compris entre 6 et 11 ms sur la ﬁgure 6.11. Nous extrayons
simplement ensuite les constantes de temps, τB , des bolome`tres : τB = τC + C(τf , τC). La table 6.12
donne les valeurs moyennes des τB apre`s correction de la constante de temps des ﬁbres.
Figure 6.11 : Facteur de correction C(τf , τC) applique´ aux constantes de temps mesure´es τCaﬁn d’extraire les
constantes de temps des bolome`tres τB pour plusieurs valeurs de la constante de temps des ﬁbres τf .
6.3.2 Mode`lisation de la constante de temps des bolome`tres
Cette section est de´die´e a` la comparaison des valeurs des constantes de temps des bolome`tres mesure´es
aux valeurs attendues dans les meˆmes conditions de fonctionnement (cf. table 6.10). Nous calculons donc
les temps de re´ponse des bolome`tres comme le rapport de la capacite´ caloriﬁque et de la conductance
dynamique [55] donne´e par la relation 2.42, en utilisant les valeurs de la conductance et de l’impe´dances
donne´es par le groupe de Caltech/JPL, les autres parame`tres pouvant eˆtre trouve´s dans la table 6.13
avec γ = 1.2 [56]. Nous utilisons e´galement la relation 2.3.
Les re´sultats sont re´sume´s dans la table 6.13 : τ1 correspond directement a` la formule 2.42, nous
utilisons une correction du courant de polarisation comme de´crit dans [57] aﬁn d’obtenir τ2. De meˆme,
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Bolo 8Dir M P1 8Dir D P1 8Dir M P2 8Dir D P2 8Ret M P2 8Ret D P2
100-1 15.98(0.01) 17.92(0.01) 19.3(1.3) 14.3(0.9) 19.9(4.0) 11.0(1.6)
143-1a 27.26(0.02) 26.99(0.04) 32.8(3.2) 23.3(1.7) 33.9(9.1) 22.3(4.1)
143-1b 37.40(0.04) 40.23(0.09) 40.1(4.0) 35.5(3.8) 44.3(5.1) 35.4(3.6)
143-5 12.450(0.007) 14.56(0.01) 14.4(0.7) 10.0(0.4) 15.7(1.0) 8.6(0.3)
217-1 10.571(0.004) 12.552(0.007) 13.5(1.0) 10.44(0.01) 15.0(1.7) 7.5(0.8)
217-5a 26.79(0.02) 28.98(0.09) 28.1(2.3) 24.3(1.4) 27.5(2.6) 24.0(1.8)
217-5b 16.84(0.02) 19.19(0.02) 18.7(1.6) 14.3(0.9) 18.3(3.0) 14.1(1.5)
353-2 12.810(0.001) 14.842(0.001) 19.8(0.5) 16.2(0.7) 21.9(1.0) 19.5(1.5)
353-3a 35.67(0.01) 33.3(0.02) 48.7(1.9) 37.9(2.3) 65.3(4.6) 39.2(4.3)
545-2 11.173(0.006) 12.60(0.01) 15.5(1.1) 9.9(1.3) 17.0(3.0) 9.1(2.7)
Table 6.12 :Constantes de temps des bolome`tres mesure´es apre`s correction des temps de re´ponse des ﬁbres pour
les Pe´riode 1 (P1) et 2 (P2) pour la monte´e (M) et la descente (D) du signal somme´ avec les ﬁbres directe (8Dir)
et retarde´e (8Ret) du miroir.
Bolo date R∞ Ttrans C0 β g0bol τ1 τ2 τ3 τ4
Ω K 1012 J/K 1011 W/K 10−3s 10−3s 10−3s 10−3s
100-1 23 144.00 15.42 2.90 1.46 5.70 35.79 7.71 38.81 8.36
100-1 21 144.00 15.42 2.90 1.46 5.70 33.38 7.19 37.08 7.99
143-1a 23 87.72 15.94 2.90 1.15 4.50 54.41 72.01 55.71 73.73
143-1a 21 87.72 15.94 2.90 1.15 4.50 50.34 66.63 51.98 68.79
143-1b 23 73.94 16.48 2.90 1.19 4.40 54.40 46.40 57.23 48.81
143-1b 21 73.94 16.48 2.90 1.19 4.40 50.31 42.91 53.89 45.97
143-5 23 173.90 18.79 2.90 2.20 6.35 24.02 9.43 24.39 9.58
143-5 21 173.90 18.79 2.90 2.20 6.35 23.34 9.16 23.84 9.36
217-1 23 89.44 17.49 2.90 1.27 14.90 17.29 5.19 17.69 5.31
217-1 21 89.44 17.49 2.90 1.27 14.90 16.84 5.06 17.36 5.22
217-5a 23 83.96 16.62 2.90 1.22 4.80 51.51 17.42 46.97 15.88
217-5a 21 83.96 16.62 2.90 1.22 4.80 48.16 16.28 42.39 14.33
217-5b 23 76.50 16.61 2.90 1.19 4.30 55.09 29.56 62.54 33.56
217-5b 21 76.50 16.61 2.90 1.19 4.30 50.38 27.03 60.22 32.31
353-2 23 81.95 16.27 2.90 1.67 4.70 44.10 2.98 45.36 3.06
353-2 21 81.95 16.27 2.90 1.67 4.70 41.54 2.80 43.32 2.92
353-3a 23 84.89 16.37 2.90 1.16 4.70 53.01 38.53 56.12 40.79
353-3a 21 84.89 16.37 2.90 1.16 4.70 49.01 35.63 53.15 38.63
545-2 23 84.07 16.40 2.90 2.36 27.80 6.22 4.07 6.65 4.36
545-2 21 84.07 16.40 2.90 2.36 27.80 6.03 3.95 6.60 4.32
Table 6.13 :Valeurs des constantes de temps attendues pour chaque bolome`tre prenant en compte les valeurs
donne´es dans la table 6.10. Nous utilisons de plus : γ = 1.2, Tref=100mK et a = 0.5 (cf. Eq. 2.3).
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τ3 et τ4 sont obtenus avec en plus une correction sur C0 qui, si elle est prise en compte permet de recaler
les donne´es V(I) de Cardiﬀ et celles de l’e´talonnage du CQM dans Saturne [58] (voir table 6.14). Ces
corrections sont simplement multiplicatives.











Table 6.14 :Facteurs correctifs sur C0 et sur Ibias pour chaque bolome`tre utilise´s pour calculer τ2, τ3 et τ4.
La ﬁgure 6.15 pre´sente une comparaison entre les valeurs attendues et mesure´es pour τ4 pour chaque
zones de prise de donne´es. Les diﬀe´rences entre valeurs attendues et mesure´es sont indique´es par la ﬁgure
6.16 par bolome`tre cette fois : pour les deux pe´riodes.
Les constantes de temps mesure´es pour les bolome`tres polarise´s sont globalement plus petites que
celles attendues (diﬀe´rence de l’ordre de 18ms a` la descente et de 11ms a` la monte´e du signal si nous
comparons avec τ4). Par contre, pour les bolome`tres non polarise´s, les mesures sont syste´matiquement
plus grandes que les valeurs attendues (diﬀe´rence de l’ordre de 10 ms pour la monte´e et de 5 ms pour la
descente du signal).
L’hypothe`se la plus probable est qu’il y avait encore de l’Helium sur les bolome`tres (meˆme lors de
la Pe´riode 1). D’apre`s cette e´tude peut s’attendre a` ce que la constante de temps soit plus grande en
pre´sence d’Helium d’environ 5 ms supe´rieure pour des valeurs de courant de l’ordre de 0.5nA. Cet ordre
de grandeur est cohe´rent avec la ﬁgure 6.17 qui montre l’impact sur les constantes de temps du de´poˆt
d’une couche d’Helium superﬂuide sur les bolome`tres[59].
6.4 Mesure de la diaphonie e´lectrique
Bien que nous n’ayons pu faire de mesure de diaphonie optique sur le CQM2, nous avons participe´ a` la
de mesure de la diaphonie e´lectrique de la chaˆıne d’acquisition en envoyant (toujours a` partir des sources
installe´es sur le miroir) des impulsions tre`s fortes sur les deux ﬁbres simultane´ment. Nous analysons
alors le signal mesure´ sur les voies aveugles en co¨ıncidence avec les impulsions des ﬁbres (la re´sistance, la
capacite´ et le bolome`tre aveugle).
Les spectres de puissance calcule´s sur 215 points (soit environ 3 mn) a` partir des mesures sur ces voies
ainsi que sur le bolome`tre 353-2 (pour re´fe´rence) sont pre´sente´s sur la ﬁgure 6.18. Nous remarquons la
pre´sence d’un signal sur la re´sistance a` la meˆme fre´quence que celle a` laquelle nous pulsons les ﬁbres
(environ 0.54 Hz), ce qui montre que nous avons de la diaphonie e´lectrique dans la chaˆıne. Nous pouvons
faire la meˆme sommation en temps que pre´ce´dement et nous obtenons les formes des signaux pre´sente´s
sur la ﬁgure 6.19 pour les meˆmes voies de mesure.
Un eﬀet de diaphonie e´lectrique semble donc eˆtre de´tecte´ entre la re´sistance et les canaux bo-
lome´triques. Le rapport entre les amplitudes des signaux mesure´s sur la re´sistance et celles mesure´es
2Les ﬁbres pour la mesure de la diaphonie sont installe´es sur le bord de la roue 3 positions sur laquelle est monte´ le
polariseur, mais cette roue n’a pas tourne´ pendant les mesures du CQM.
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Figure 6.15 : Comparaison entre les valeurs mesure´es des constantes de temps des bolome`tres (en ordonne´es) et
celles attendues (τ4 en abscisses) en ms. Les bolome`tres polarise´s sont identiﬁe´s en vert. Nous montrons la
courbe y = x en traits pleins.
94 Chapitre 6. Mesures avec les ﬁbres dans Saturne
Figure 6.16 : Diﬀe´rence (en ms) entre les valeurs attendues des constantes de temps des bolome`tres (τ4) et les
mesures en fonction du bolome`tre. La le´gende des couleurs se lit comme suit : pour la Pe´riode 1 : monte´e en
jaune, et descente en rose, et pour la Pe´riode 2 : monte´e et descente de la ﬁbre directe en vert et noire, et de la
ﬁbre retarde´e en bleu et rouge.
Figure 6.17 : Mesure de la constante de temps d’un bolome`tre type Planck a` 143GHz en fonction du courant de
polarisation avec une couche d’Helium superﬂuide (triangles verts dans la partie supe´rieure de la ﬁgure) et sans
Helium (tous les autres points).
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Figure 6.18 : Spectres de puissance (en V/
√
Hz) du 353-2 (en haut a` gauche, de la re´sistance (en haut a`
droite), de la capa (en bas a` gauche) et du bolome`tre aveugle (en bas a` droite) pour un fort signal envoye´ sur les
ﬁbres du miroir (1V sur chaque).
Figure 6.19 : Signaux mesure´s respectivement par le 353-2, la re´sistance (en haut a` droite), la capa (en bas a`
gauche) et le bolome`tre aveugle (en bas a` droite) en V somme´s en fonction du nume´ro d’e´chantillon.
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sur les voies voisines est de l’ordre de 10−3. Nous observons e´galement l’indication d’une diaphonie vers
le bolome`tre aveugle bien que le signe de la corre´lation soit oppose´.
6.5 Mesures avec le bolome`tre e´talon
Apre`s la se´rie de mesures avec le CQM, le cryostat a e´te´ re´-e´quipe´ avec un bolome`tre dit e´talon a`
la place du plan focal de HFI dans le but de caracte´riser plus en avant le syste`me d’e´talonnage (sources
froides, FTS compris, polariseur etc..). Les re´sultats des mesures eﬀectue´es sur les ﬁbres avec le bolome`tre
e´talon et vis-versa font l’objet de cette section.
Inte´ressons nous d’abord aux caracte´ristiques du syste`me qui diﬀe`rent entre ces deux mises en froid :
– Les ﬁbres du miroir ont e´te´ change´es aﬁn d’avoir a` notre disposition une ﬁbre plus courte pour
re´duire au maximum sa constante de temps.
– Les ﬁbres du re´ﬂecteur 4 correspondant a` la position du bolome`tre 353-2 du CQM sont installe´es
en face du bolome`tre e´talon quand la bascule est en position diaphonie.
– Le bolome`tre e´talon n’a pas d’optique froide et inte`gre toute la bande de fre´quence mise a` part une
coupure a` tre`s grand longueur d’onde de l’ordre de 5mm.
– Le bolome`tre e´talon est muni d’un polariseur. Ce dernier a une eﬃcacite´ optique connue a` 10% pre`s
environ et de l’ordre de 0.35.
Au cours de ces tests nous avions trois buts :
– mesurer le signal sur le bolome`tre e´talon en fonction de la tension d’excitation de la ﬁbre pour les
ﬁbres 4Dir et 4Ret en vue directe une fois la bascule en position diaphonie, et le comparer au ﬂux
e´mis par les ﬁbres du miroir.
– estimer le niveau de fuite optique lie´ a` notre syste`me de mesure, a` savoir le signal mesure´ par le
bolome`tre e´talon lorsque nous envoyons un signal sur les ﬁbres des re´ﬂecteurs voisins.
– estimer s’il est possible, tout en pulsant une ﬁbre, de balayer le plan focal avec une vitesse suﬃsante
pour pouvoir analyser le signal induit sur le bolome`tre en vue des tests du PFM.
6.5.1 Le bolome`tre e´talon
Signal mesure´ par le bolome`tre
Comme nous l’avons fait pour les bolome`tres du CQM nous pouvons e´tudier le signal mesure´ (en
W corrige´ de l’eﬃcacite´ du polariseur) par le bolome`tre e´talon en fonction de la tension applique´e aux
bornes des ﬁbres : nous obtenons la ﬁgure 6.20 en haut a` gauche pour les deux ﬁbres (directe et retarde´e
du miroir). La ﬁbre 8Dir est la plus courte et donc envoie moins de puissance sur le bolome`tre quand
nous la chauﬀons. La ﬁgure en bas a` gauche montre la meˆme chose pour la ﬁbre 4Dir quand elle est en
position en face du bolome`tre e´talon.
Cherchons en premier lieu a` estimer le facteur de dilution δ entre le ﬂux e´mis par la ﬁbre 8Ret
du miroir et la 4Dir en vue directe (nous supposons ici que les deux ﬁbres sont identiques). Ceci est
eﬀectue´ en ajustant la courbe correspondant a` la ﬁbre 8Ret pour les petites tensions d’attaque de la ﬁbre
(typiquement infe´rieures a` 350mV) par un polynoˆme d’ordre 2 comme le montre la ﬁgure 6.20 a` gauche.
Nous cherchons ensuite a` ajuster au mieux les mesures de la ﬁbre 4Dir en leur appliquant un facteur de
correction : nous obtenons typiquement un facteur de l’ordre de δ  1/350.
Constantes de temps du bolome`tre
Comme nous enregistrons le signal en temps du bolome`tre e´talon nous pouvons sommer les signaux
comme dans le cas du CQM et extraire la constante de temps du bolome`tre e´talon : nous montrons sur la
ﬁgure 6.21 une des sommations obtenues pour une tension sur les ﬁbres de 240mV. Nous mesurons ainsi
une constante de temps de l’ordre de 27 ms pour le bolome`tre e´talon avec une erreur de 1 a` 2 ms. Nous
pouvons e´galement faire le meˆme travail avec une ﬁbre optique qui est installe´e devant le bolome`tre pour
son e´talonnage, et ce pour diﬀe´rents courants de polarisation du bolome`tre. Les re´sultats obtenus sont
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Figure 6.20 : Signal e´mis par les ﬁbres mesure´ sur le bolome`tre e´talon (en W corrige´ de l’eﬃcacite´ optique du
polariseur) en fonction de la tension d’excitation des ﬁbres pour les ﬁbres du miroir en haut a` gauche, pour la
ﬁbre 4Dir quand elle fait face au bolome`tre e´talon en bas a` gauche. La ﬁgure de droite pre´sente la un zoom sur
les petites amplitudes de tension d’attaque de la ﬁbre 8Ret : nous avons superpose´ un ajustement du
comportement pour ces tensions ainsi que les mesures de la ﬁbre 4Dir auxquelles nous avons applique´ un facteur
de renormalisation de 1/350 (cf. texte).
Figure 6.21 : A gauche : Exemple de signal (10−4 unite´ de la base de donne´es) mesure´ sur le bolome`tre e´talon
pour une impulsion de 240mV sur la ﬁbre 8Dir en fonction du temps une fois somme´. A droite : mesure des
constantes de temps utilisant les ﬁbres de carbones du miroir (8Ret et 8Dir) et la ﬁbre optique en fonction du
courant de polarisation du bolome`tre.
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re´sume´s sur la ﬁgure 6.21 a` droite. Les re´sultats des deux me´thodes (ﬁbre optique et ﬁbres de carbone)
sont compatibles, une analyse directe via l’EGSE donne une mesure du temps de re´ponse a` 70nA de
24.8± 1.7 ms. Le comportement observe´ sur la ﬁgure 6.21 a` gauche est bien celui attendu : le bolome`tre
est plus lent quand il est moins polarise´ donc plus froid.
6.5.2 Estimation du niveau de diaphonie induit par le syste`me de mesure
Nous nous inte´ressons dans cette section a` estimer l’ordre de grandeur des fuites optiques induites par
notre syste`me de mesure : pour cela nous plac¸ons le syste`me de mesure de diaphonie face au bolome`tre
e´talon (le re´ﬂecteur contenant les ﬁbres 4Dir et 4Ret est alors place´ en vue directe) et nous pulsons les
ﬁbres des voies voisines : nous analysons ensuite le signal mesure´ sur le bolome`tre e´talon.
Nous analysons l’amplitude du signal pour les ﬁbres que nous avons pulse´es et pour lesquelles nous
avons vu du signal “de diaphonie” sur le bolome`tre e´talon. Nous extrayons les coeﬃcients de fuite du
syste`me de la fac¸on suivante. Tout d’abord nous ajustons le comportement du signal mesure´ sur la ﬁbre
8Ret pour des tensions de ﬁbres supe´rieures a` 300mV (polynoˆme d’ordre 2). D’autre part nous connaissons
la tension applique´e aux bornes de la ﬁbre quand nous voyons un signal de fuite optique (typiquement
entre 800mV et 1V) : si nous faisons l’hypothe`se que les ﬁbres ont le meˆme comportement en ﬂux, nous
pouvons utiliser l’ajustement pre´ce´dent et le facteur δ obtenu a` la section pre´ce´dente pour obtenir a priori
le ﬂux qu’aurait vu le bolome`tre si la ﬁbre pulse´e avait e´te´ en face. Reste donc a` faire le rapport entre
la puissance mesure´e et la puissance ainsi estime´e c’est ce que nous appelera facteur de fuite intrinse`que
Υ. Il est repre´sente´ sur la ﬁgure 6.22 en fonction de la tension applique´e aux bornes de la ﬁbre pour les
ﬁbres 3Dir, 5Dir et 7Dir. Nous remarquons que nous pouvons mettre une limite supe´rieure sur les fuites
optiques lie´es a` notre syste`me de mesure de l’ordre de Υ < 0.18 10−3.
Figure 6.22 : Facteur de fuite optique intrinse`que au syste`me en fonction de la tension applique´e aux bornes de
la ﬁbre pour les 3 ﬁbres pour lesquelles nous avons de´tecte´ un signal de diaphonie.
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Notons que nous n’avons pas vu de signal de fuite pour les ﬁbres des autres re´ﬂecteurs de la roue
tout en envoyant des impulsions maximum sur les ﬁbres de l’ordre du volt. Le chiﬀre annonce´ ici, bien
qu’e´tant simplement un ordre de grandeur, devient une limite supe´rieure pour les ﬁbres des re´ﬂecteurs
voisins de celui renfermant la ﬁbre e´claire´e.
6.5.3 Balayage devant le bolome`tre e´talon
Nous nous inte´ressons dans cette section au signal mesure´ sur le bolome`tre lors du passage devant
lui de la ﬁbre pulse´e lorsque nous avons fait passer la bascule de la position mesure de diaphonie a` la
position mesure de polarisation. Nous obtenons les mesures pre´sente´es sur la ﬁgure 6.23 qui illustre la
puissance mesure´e par le bolome`tre (corrige´e de l’eﬃcacite´ optique) en fonction de la distance a` l’axe de
vise´e du bolome`tre e´talon en mm. L’enveloppe de la ﬁgure ainsi obtenue est une convolution des lobes
du bolome`tre e´talon et du re´ﬂecteur des ﬁbres de carbone. Elle est repre´sente´e par la ﬁgure 6.23 a` droite
(nous supposons que la vitesse est constante entre la position polariseur et la position Xtalk).
Figure 6.23 : Puissance mesure´e (en nW corrige´ de l’eﬃcacite´ optique) en fonction de la distance a` l’axe de
vise´e du bolome`tre e´talon. Sur la droite nous montrons l’ajustement de l’enveloppe de la ﬁgure de gauche sur
laquelle nous avons ajuste´ un polynoˆme d’ordre 5.
6.6 Conclusion
Nous avons pu, graˆce aux ﬁbres installe´es sur le miroir dans Saturne, faire des mesures de constantes de
temps des bolome`tres du CQM. Nous avons confronte´ les mesures au mode`les dans les conditions de prises
de donne´es apre`s correction de l’eﬀet de la constante de temps des ﬁbres, montrant que les valeurs e´taient
plus hautes que celles attendues pour les bolome`tres non polarise´s et plus basses pour les bolome`tres
polarise´s. Aﬁn d’expliquer ce phe´nome`ne, l’hypothe`se la plus probable est la pre´sence d’helium re´siduel
dans l’enceinte 2K (et principalememt sur les bolome`tres) suite aux fuites de´ja` de´tecte´es au niveau du
re´servoir de garde. Cet eﬀet d’accroissement de la constante de temps dans ces conditions est conforte´
par des mesures faites a` JPL en pre´sence d’Helium pour les bolome`tres non polarise´s.
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En contre partie le blocage de la roue porte ﬁltre ne nous a pas permis d’eﬀectuer une mesure de la
diaphonie optique du CQM. Il n’en demeure pas moins que nous avons envoye´ de fortes impulsions sur les
ﬁbres aﬁn de de´tecter sur les voies insensibles au signal optique (re´sistance, capacite´, bolome`tre avegle)
une diaphonie e´lectrique. Nous avons ainsi mis en e´vidence que le rapport des amplitudes des signaux
mesure´s sur la re´sistance et sur les bolome`tres voisins e´taient de l’ordre de 10−3.
Chapitre 7
Caracte´risation des ﬁbres de carbone
Ce chapitre est de´die´ a` la compre´hension et a` la caracte´risation des ﬁbres de carbone que nous avons
utilise´es lors de l’e´talonnage d’Archeops et du mode`le de qualiﬁcation cryoge´nique de Planck-HFI et qui
seront re´utilise´es pour l’e´talonnage du mode`le de vol.
Il re´sume des mesures que nous avons, avec R. Cizeron et F. Couchot, eﬀectue´es :
∗ sur Archeops en juin 2001 en collaboration avec R. Lescouze`re, K. Madet et A. Benoˆıt,
∗ a` l’IAS en mars 2004 avec J. P. Torre,
∗ sur Saturne lors de la descente en froid et avec le CQM en octobre/novembre 2004,
∗ sur Saturne avec le bolome`tre e´talon en juin 2005 avec O. Perdereau.
Nous montrerons comment, graˆce a` ces diﬀe´rentes campagnes de mesures nous avons pu mesurer les
caracte´ristiques des ﬁbres de carbone comme la de´pendance de leur re´sistance avec la tempe´rature, de
leur conductivite´ thermique et de leur capacite´ caloriﬁque.
Diﬀe´rentes ﬁbres ont e´te´ utilise´es lors de ces diverses campagnes de mesures :
∗ pour Archeops : nous avons utilise´ des ﬁbres de 3 mm de longueur environ,
∗ pour l’IAS : nous avons utilise´ une ﬁbre de 14 mm de long,
∗ pour Saturne-CQM, les ﬁbres avaient toutes une longueur de l’ordre de 1mm (on de´taillera ce point
dans les sections suivantes),
∗ pour Saturne-Etalon, nous avons utilise´ les meˆmes ﬁbres que pour Saturne-CQM sauf pour l’une
des ﬁbres du miroir dont la longueur a e´te´ ramene´e a` 0.6 mm aﬁn de re´duire sa constante de temps.
7.1 Re´sistance des ﬁbres
Les ﬁbres de carbone que nous utilisons ont e´te´ soude´es par de la colle a` l’argent sur un circuit imprime´
comme nous l’avons vu sur la ﬁgure 5.5. Nous nous attacherons, dans cette section, a` comprendre le com-
portement de la re´sistance de la ﬁbre en fonction de sa longueur et de sa tempe´rature de thermalisation.
Notons que la colle a` l’argent rajoute une re´sistance de contact que nous chercherons e´galement a` estimer
ici.
7.1.1 Re´sistance en fonction de la longueur
Aﬁn de caracte´rister la valeur de la re´sistance des ﬁbres a` 300K, nous avons utilise´ une ﬁbre de carbone
de tre`s grande longueur (typiquement une vingtaine de cm) que nous avons ﬁxe´e perpendiculairement
aux pistes d’un circuit imprime´ a` partir duquel nous pouvions faire une mesure de R en fonction de
la longueur. Nous avons obtenu la ﬁgure 7.1 dont la pente est de l’ordre de ρR = 640 Ω/mm (la ﬁbre
correspondant au ﬁl 3 e´tait plus e´paisse).
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Figure 7.1 : Re´sistance en fonction de la longueur de la ﬁbre pour un diame`tre de ﬁbre de 6 µm.
Nous avons e´galement observe´ que la valeur de la re´sistance n’e´tait pas stable en fonction du temps
quand la ﬁbre e´tait stocke´e a` l’air libre. Par contre une fois sous vide la re´sistance reste constante. Cette
observation a e´galement e´te´ faite pour d’autres ﬁbres de carbone [60], et semble eˆtre lie´e a` l’adsorption
de l’hydroge`ne de l’air par les ﬁbres.
Si l’on reprend la valeur de 640 Ω pour une longueur de 1mm (sans la colle a` l’argent), on calcule




= 1.8 10−5 Ω.m (7.1)
a` 300K. Ce qui est une valeur assez haute mais relativement proche des mesures repertorie´es en [61] sur
d’autres ﬁbres de carbone (typiquement entre 1.02 10−5 et 7.1 10−7).
7.1.2 Forme des impulsions
Lors des tests sur Archeops, nous avions mesure´ la forme de l’impulsion en tension aux bornes de
la ﬁbre lorsque l’on envoyait un signal d’attaque de courant en cre´neaux pre´sente´e sur la ﬁgure 7.2 a`
gauche et au centre. La de´croissance du signal de l’ordre de 0.1 V au niveau du “plateau” correspond a`
une variation de la re´sistance en fonction de la tempe´rature : au cours de l’impulsion en courant, la ﬁbre
s’e´chauﬀe de plus en plus bien que toujours thermalise´e sur les bords a` la tempe´rature de la plaque sur
laquelle elle est ﬁxe´e. La variation correspondante de re´sistance est montre´e sur la ﬁgure de droite.
Nous montrons le meˆme eﬀet mesure´ sur la ﬁbre 5Dir dans Saturne pour trois tensions d’attaque de
la ﬁbre (ﬁgure 7.2 a` droite : 20mV en rouge, courbe infe´rieure, 40mV en noir courbe du milieu et 60mV
en vert courbe du haut) pour une tempe´rature de thermalisation autour de 4K : lorsqu’on la chauﬀe, la
re´sistance croit au de´but puis de´croit lentement ensuite.





















Figure 7.2 : A gauche, signal de tension (en V) en fonction du temps (s) mesure´ aux bornes de la ﬁbres pour
une tension d’attaque en cre´neaux sur Archeops. Au milieu, courbe donnant la variation de la re´sistance (en kΩ)
en fonction du temps (s) pour la zone de la ﬁgure de gauche correspondant au “plateau”. A droite : signal (en
V) en temps (s) mesure´ aux bornes de la ﬁbre 5Dir (mesures sur Saturne) pour une tension d’attaque de 20mV
(en rouge, courbe infe´rieure), 40mV (en noir courbe du milieu) et pour 60mV (en vert courbe supe´rieure) pour
une tempe´rature de thermalisation autour de 4K. Ce signal est proportionnel a` la variation de la re´sistance
pendant une impulsion carre´e de courant.
7.1.3 Re´sistance et tempe´rature de thermalisation
Deux facteurs contribuent a` la conductivite´ e´lectrique d’un mate´riau : la densite´ d’e´lectrons libres et la
mobilite´ de ces e´lectrons. Pour un me´tal conducteur avec des e´lectrons libres de valence la conductivite´ est
limite´e par les vibrations du re´seau qui diﬀuse les e´lectrons. Quand la tempe´rature baisse, ces vibrations
diminuent et la re´sistivite´ aussi. Pour un semi-conducteur par contre, le facteur limitant est la densite´
d’e´lectrons libres : plus celle-ci est grande, plus la re´sistivite´ croˆıt alors que la tempe´rature de´croˆıt.
Cependant certains types d’impurete´s peuvent changer drastiquement les proprie´te´s e´lectriques des semi-
conducteurs. Par exemple quand le Germanium est dope´ avec de l’antimoine (dopage n), nous pouvons
obtenir des proﬁls de re´sistivite´ comme indique´ sur la ﬁgure 7.3 a` gauche pour diﬀe´rents e´chantillons plus
ou moins dope´s [62]. Nous observons un comportement similaire pour nos ﬁbres, illustre´ sur la ﬁgure de
droite qui pre´sente la de´pendance de la re´sistance en fonction de la tempe´rature pour une ﬁbre de grande
longueur (typiquement quelques 14mm) mesure´e lors des tests sur le cryostat de Jean Pierre Torre a`
l’IAS.
Aﬁn de caracte´riser plus pre´cise´ment la re´sistance des ﬁbres en fonction de la tempe´rature de therma-
lisation, nous avons proce´de´ a` la mesure syste´matique de toutes les ﬁbres utilise´es dans la cuve Saturne.
Les re´sultats sont pre´sente´s sur la ﬁgure 7.4 : sur la gauche nous portons la re´sistance en fonction de
la tempe´rature de thermalisation pour chaque ﬁbre. Sur la droite, nous repre´sentons les meˆmes donne´es
renormalise´es a` la valeur maximale de la re´sistance ; nous superposons e´galement les donne´es de la ﬁbre
de 14 mm.
Les mesures lie´es a` la ﬁbre de 14mm ont e´te´ mene´es en 4 ﬁls (nous mesurons une tension en envoyant
un courant de faible amplitude) aﬁn de s’aﬀranchir des re´sistances des ﬁls d’amene´e du courant. Dans
Saturne, aﬁn de ne mesurer que la re´sistance des ﬁbres de carbone, nous avons mis en court-circuit ce
qui aurait duˆ eˆtre la ﬁbre 1Dir et soustrait cette composante aux mesures des re´sistances des autres
ﬁbres. Toujours pour ces mesures, nous avons, pour les hautes tempe´rature (typiquement supe´rieures a`
100K) utilise´ un ohm-me`tre alors que pour les tempe´ratures plus basses, nous nous sommes servis de
l’e´lectronique de´crite dans la section 7.3 pour ne pas chauﬀer les ﬁbres (compte tenu du fait que leurs
re´sistances varient quand nous les chauﬀons (cf. section pre´ce´dente)).
Nous remarquons que les donne´es sont tre`s homoge`nes : la re´sistance de´croˆıt assez rapidement a` basse
tempe´rature meˆme si le point d’inﬂexion peut eˆtre le´ge`rement de´cale´. La dispersion des mesures peut






















Figure 7.3 : A gauche, Re´sistance en fonction de l’inverse de la tempe´rature pour divers e´chantillons de
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Figure 7.4 : A gauche, Re´sistance des ﬁbres en fonction de la tempe´rature de thermalisation (ajustement
superpose´), a` gauche comparaison des diﬀe´rentes courbes renormalise´es a` leur valeur maximale avec les donne´es
de la ﬁbre de 14 mm.
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eˆtre impute´e a` deux phe´nome`nes : d’une part les re´sistances de contact de la colle a` l’argent utilise´e pour
souder les ﬁbres sur leur support (circuit imprime´) et d’autre part le fait que les longueurs des ﬁbres ne
sont pas exactement les meˆmes (cf. table 7.5).

















Table 7.5 :Caracte´ristiques des ﬁbres de carbone : valeurs des re´sistances mesure´es a` 300K a` vide dans Saturne
et longueur (en mm) correspondantes (les ﬁbres “directes” sont note´es Dir et les “retarde´es” Ret). Attention la
ﬁbre 8Dir a e´te´ change´e entre les mesures Saturne-CQM et les mesures Saturne-Etalon (les valeurs indique´es ici
le sont pour les mesures Saturne-Etalon).
Nous de´crivons les courbes R(T ) comme un polynoˆme d’ordre 3 en T pour T≤60K (en ordre croissant
de T les coeﬃcients sont de´nomme´s dans la suite C, D, E et F), et par une droite au dessus de ce seuil
en tempe´rature (coeﬃcients A et B). Les valeurs ajuste´es de ces parame`tres ﬁgurent dans la table 7.6.
Nous faisons l’hypothe`se que la re´sistance est simplement donne´e au dessus de 70K par la relation :
R = Rcontact + ρRl(1 + αT ) (7.2)
Le coeﬃcient A correspond alors a` la somme Rcontact + ρRl et B = ρRlα : nous pouvons donc extraire
de la valeur a` l = 0 de l’ajustement line´aire de leur corre´lation la valeur moyenne des Rcontact (moyenne
sur toutes les ﬁbres) et nous obtenons :
< Rcontact >= 114.3± 0.3 Ω. (7.3)
Si de plus nous prenons en compte les longueurs mesure´es des ﬁbres, et ajuster de la meˆme manie`re le
comportement de A en fonction de cette longueur : nous pouvons re-extraire la valeur de la re´sistance
par mm et nous trouvons :
< Rcontact >= 121± 0.5 Ω (7.4)
ρR = 672± 1 Ω/mm . (7.5)
Nous retrouvons la valeur de la section 7.1.1.
7.2 Equation de la chaleur en conduction
Avant d’aller plus loin dans la caracte´risation des ﬁbres, re´sumons brie`vement les quelques e´quations
qui ge`rent le comportement thermique des mate´riaux et dont nous avons besoin dans la suite. Nous notons
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Fibre A B C D E F
1Dir 776.50 -0.18 770.79 0.619 -0.021 0.0002
2Dir 823.20 -0.21 804.88 1.789 -0.052 0.0004
3Dir 780.51 -0.23 758.46 1.453 -0.038 0.0003
4Dir 859.31 -0.23 824.53 2.202 -0.052 0.0004
5Dir 836.48 -0.21 825.51 0.906 -0.029 0.0002
6Dir 929.56 -0.29 901.69 1.867 -0.046 0.0003
7Dir 1008.34 -0.29 966.13 3.018 -0.075 0.0005
8Dir 674.93 -0.20 664.39 0.797 -0.025 0.0002
2Ret 728.68 -0.17 715.13 0.955 -0.025 0.0002
3Ret 846.94 -0.23 823.51 1.728 -0.044 0.0003
4Ret 837.48 -0.28 840.39 0.235 -0.015 0.0001
5Ret 935.89 -0.22 900.96 2.399 -0.057 0.0004
6Ret 909.28 -0.25 896.87 1.440 -0.040 0.0003
7Ret 972.39 -0.29 946.71 2.216 -0.058 0.0004
8Ret 748.50 -0.27 723.23 1.303 -0.037 0.0003
Table 7.6 :Coeﬃcients de l’ajustement de la re´sistance en fonction de la tempe´rature pour toutes les ﬁbres
utilise´es dans Saturne
V le volume de la ﬁbre (de longueur L et de surface S). Cette dernie`re est thermalise´e aux extre´mite´s
a` une tempe´rature T0 et est chauﬀe´e par eﬀet Joule. Nous nous plac¸ons dans tout ce qui suit a` une
dimension c’est a` dire que l’on ne conside`re que les eﬀets le long de la ﬁbre. Faisons le bilan de puissance
du syste`me :
PJoule − Pconduction = Pthermique + Pray (7.6)
ou` l’on de´ﬁnit :
∗ La puissance acquise par eﬀet Joule :
PJoule = RI
2 (7.7)
ou` R est la re´sistance et I au courant injecte´. courant.




κ gradT. dS (7.8)
ou` κ est la conductivite´ thermique de la ﬁbre (en W/mK).








ou` Cp est la capacite´ caloriﬁque (en J/K kg) du mate´riau conside´re´, et ρ sa masse volumique.
∗ Et la puissance e´mise par rayonnement :
Pray = σS(Tf − T0)4 (7.10)
ou` σ = 5.67× 10−8W/m2/K4 est la constante de de Stefan-Boltzmann, et S la surface de la source
qui rayonne. Si nous faisons un simple calcul d’ordre de grandeur avec une ﬁbre de 1mm de longueur
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et de 5µm de diame`tre, nous obtenons une puissance rayonne´e Pray  6 10−10 Watts pour une
tempe´rature de l’ordre de 100K, alors que la puissance rec¸ue par eﬀet Joule correspondante est
d’environ PJoule  3 10−6W (pour une tension de 1V sur une re´sistance de 600 Ω), et la puissance
lie´e a` la conductivite´ thermique de  6 10−6W en supposant une κ  2W/mK. Dans la suite, nous
ne´gligerons donc le terme de rayonnement.
En utilisant le the´ore`me d’Ostrogradski, nous obtenons alors la relation :∫
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En de´rivant cette relation nous pouvons donc e´crire :





















Nous faisons l’hypothe`se que la tempe´rature ne varie pas en fonction du temps. Dans le cas ou` les
deux extre´mite´s de la ﬁbre sont thermalise´es a` T = T0 et ou` toute l’e´nergie apporte´e par eﬀet Joule se

















Avec comme conditions aux limites T (x = ±L/2) = T0, dans le cas ou` la re´sistance est inde´pendante
de la tempe´rature, nous obtenons la relation :







Nous nous plac¸ons maintenant dans le cas ou` la re´sistance s’e´crit sous la forme :
R = R0(1 − α(T − T0)) . (7.17)









(1− α(T − T0)) = 0 . (7.18)
De plus, en supposant que la conductivite´ thermique est constante en fonction de la tempe´rature











−Oα(T − T0) = −O , (7.20)






dont la solution est de la forme :














En premie`re approximation (α petit) nous pouvons de´velopper (T − T0)(x) de la fac¸on suivante :


















)2 − x2) (7.25)
Nous retrouvons alors la formule 7.16.



























qui n’est autre que l’inte´grale de la relation 7.25 le long de la ﬁbre.
7.2.2 Absence de source de chaleur
Supposons de´sormais que l’on a e´chauﬀe´ la ﬁbre pendant un instant tre`s bref par une impulsion
d’intensite´ I, et que l’on laisse ensuite le syste`me se relaxer vers sa tempe´rature T0. Il y a e´quilibre entre
l’eﬀet de la conductivite´ thermique et celui de la capacite´ caloriﬁque. Nous supposons toujours, dans cette








qui est l’e´quation de la diﬀusion.
Les conditions aux limites sont les suivantes :
T (x = L/2, t) = T (x = −L/2, t) = T0 (7.30)
L’e´quation 7.29 admet alors comme solution :
T = T0 +
∞∑
k=0
∆T (t) cos((2k + 1)πx/L) (7.31)
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avec :
∆T (t) = Le(−t/τk) (7.32)






Comme la de´croissance en fonction de k est rapide nous pouvons nous limiter au premier membre de la






Dans les sections qui suivent nous allons mode`liser le comportement de la conductivite´ thermique et la
capacite´ caloriﬁque des ﬁbres. Pour ce faire nous utilisons en partie les donne´es recueillies lors des mesures
sur le CQM de HFI. Comme ces mesures ne permettent pas par elles seules de caracte´riser comple`tement
le syste`me, nous avons mis au point un circuit d’e´lectronique supple´mentaire dont le but est justement
la mesure de Cp et de κ. Son principe est de´crit dans cette section. Il a largement e´te´ utilise´ dans les
analyses qui suivent.
Figure 7.7 : Sche´ma de l’e´lectronique utilise´e pour caracte´riser les ﬁbres de carbone dans Saturne
L’entre`e de ce circuit correspond a` un signal e´quivalent a` la sortie du circuit d’alimentation de´crit
dans la section 5.2.3. Il s’agit donc d’un signal basse impe´dance pre´forme´ dont nous pouvons re´gler la
largeur, l’amplitude, et la fre´quence (on peut e´galement ajouter un niveau continu).
En entre´e de l’ampliﬁcateur suiveur, comme l’impe´dance de 100kΩ est grande devant l’impe´dance du
circuit d’entre´e (ce qui permet de plus de ne pas avoir de retour du signal V1 vers l’entre´e Ri), nous
obtenons un signal de la forme :
V1 = V0(t)− R˜fibre(t) + r
Ri
V0(t) (7.35)
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ou` R˜fibre correspond non seulement a` la re´sistance de la ﬁbre mais aussi a` celle des ﬁls d’amene´e. Nous
re`glons le syste`me de fac¸on a` e´quilibrer Ri  R˜fibre(t) + r.
Les donne´es enregistre´es par ce syste`me sont des courbes d’oscilloscope correspondant au signal d’at-
taque de la ﬁbre et au signal de sortie mesure´es a` ses bornes comme nous le montrerons dans la suite :
cf. ﬁgure 7.10.
7.4 Conductivite´ thermique
Dans cette section nous de´crivons comment nous avons mesure´ la conductivite´ thermique des ﬁbres.
Pour cela nous avons analyse´ deux jeux de donne´es : d’une part des donne´es mesure´es par des bolome`tres
(Archeops et le CQM de Planck-HFI), et d’autre part des donne´es provenant des mesures faites a` partir
du circuit de´crit dans la section 7.3. Nous confronterons ensuite les re´sultats obtenus par ces deux canaux.
Dans tous les cas nous nous placerons tout au long de cette section dans le cas du re´gime permanent (cf.
section 7.2.1).
7.4.1 Mesure a` partir des donne´es bolome´triques
Forme du signal mesure´ par bande de fre´quence
Commenc¸ons par nous inte´resser a` l’amplitude du signal mesure´e par les bolome`tres (sur Archeops et
sur le CQM) en fonction de l’amplitude du signal carre´ des impulsions de tensions utilise´es pour chauﬀer
les ﬁbres.
Sur Archeops avec des ﬁbres de 3mm de longueur, les re´sultats obtenus sont montre´s sur la ﬁgure 7.8
pour les diﬀe´rentes bandes de fre´quence. La ﬁgure de droite de´taille un zoom de la ﬁgure de gauche pour
les petites tension.
Figure 7.8 : Puissance mesure´e (en W) par les bolome`tres d’Archeops en fonction de la tension applique´e aux
bornes de la ﬁbre (en V), la ﬁgure de droite est un zoom aux basses tensions applique´es sur la ﬁbre de la ﬁgure
de gauche.
Sur le CQM de Planck, les re´sultats sont montre´s sur la ﬁgure 7.9 ou` l’on a repre´sente´ le signal mesure´
en W sur les bolome`tres du CQM de Planck-HFI (avec le facteur de correction lie´ a` la renormalisation
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des donne´es avec les courbes V(I) prises a` Cardiﬀ) en fonction de la tension applique´e aux bornes des
ﬁbres (les ﬁbres e´taient alors thermalise´es a` 2K).
Pour traduire les V mesure´s sur les bolos en W, nous utilisons l’e´quation de la sensibilite´ 2.40) que
l’on corrige du facteur permettant de retrouver les mesures de Cardiﬀ : les valeurs correspondantes sont
montre´es dans le tableau 6.14. Nous utilisons pour T et I les valeurs du tableau 6.10.
Vers un mode`le pour κ
Voyons comment nous pouvons expliquer ces donne´es dans le cadre du re´gime permanent en supposant
une de´pendance en tempe´rature de la conductivite´ thermique des ﬁbres. Un mode`le empirique consiste a`
de´crire cette dernie`re sous la forme :
κ = κ0 + κ2T 2 + κ3T 3 (7.36)




























Avec comme condition aux limites que T = T0 pour x = ±L/2 (L e´tant la longueur totale de la ﬁbre) :







T 4 = −V
2
2R
(x2 − L2/4) + γ (7.39)
ou` γ est de´ﬁni par :









Supposons maintenant que l’on puisse de´ﬁnir trois plages (i=1,3,4) de tempe´rature pour lesquelles le
κ est respectivement domine´ par le terme constant, puis par le terme en T 2 et enﬁn le terme en T 3, nous


































L’inte´grale de la tempe´rature totale que l’on de´note Mν(V ) est donc de la forme :






V 1/2 + CG (7.46)
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Figure 7.9 : Puissance mesure´e (en W) sans correction de l’eﬃcacite´ optique par les bolome`tres du CQM re´unis
par bande de fre´quence (100 et 143 GHz pour la premie`re ligne, 217 et 353 GHz pour la seconde et 545 GHz
pour la troisie`me) en fonction de la tension applique´e aux bornes de la ﬁbre (en V) pour la ﬁbre 8Dir (en noir)
et la 8Ret (en rouge) . Nous ajustons sur les donne´es une e´quation de la forme 7.48 (cf texte).
7.4. Conductivite´ thermique 113
la constante CG provenant de l’inte´grale pour les diverses zones du terme en γ.
En posant comme hypothe`se que les ﬁbres ont un spectre d’e´mission du type Rayleigh-Jeans dans
les bandes de sensibilite´ des bolome`tres, alors la puissance Sbolo mesure´e par les bolome`tres suite a`
l’e´chauﬀement de tempe´rature duˆ a` l’apport d’une puissance par eﬀet Joule est proportionnelle a` la
tempe´rature moyenne d’e´chauﬀement de la ﬁbre :
Sbolo ∝ Mν(V ) . (7.47)
Nous e´tudions donc le signal mesure´ par les bolome`tres en fonction de la tension envoye´e aux bornes des
ﬁbres de carbone comme le montre la ﬁgure 7.9 pour les bolome`tres 100-1 (a` gauche) et 353-2 (a` droite),
et nous ajustons les donne´es par une formule de la forme :
Sbolo(W ) = As(V 1/2 +BsV 2 + CsV 2/3) . (7.48)
Les re´sultats de l’ajustement sont montre´s sur la ﬁgure 7.9 en pointille´s. Nous montrons ainsi que les
donne´es semblent eˆtre bien ajuste´es avec ce mode`le de conductivite´ thermique.
7.4.2 Extraction de κ sans les donne´es des bolome`tres
Cette fois, nous estimons la conductivite´ thermique a` l’aide d’une me´thode totalement diﬀe´rente, ne
conside´rant pas les mesures des bolome`tres, mais e´tudiant la re´ponse en re´sistance des ﬁbres en fonction de
la tension d’attaque et de leur tempe´rature pour de petites tensions d’attaque (typiquement de quelques
dizaines de mV).





D’autre part nous avons mesure´, pour une tension d’attaque donne´e Va :
∗ l’amplitude Vf du signal de tension aux bornes de la ﬁbre entre le moment ou` la tension d’attaque
de la ﬁbre est nulle et le moment ou` elle est stabilise´e et e´gale a` Va.
∗ l’amplitude Vfr du signal de tension aux bornes de la ﬁbre en se´rie avec la re´sistance de 2.65 Ωhm
entre les deux meˆmes instants.
Cela nous permet d’en de´duire la variation de re´sistance (∆Ra) induite par l’apport d’un Va sur la ﬁbre
simplement donne´e par :
∆Ra =
Vf ∗ 2.65
Vf − Vfr (7.50)
Les courbes 7.10 pre´sentent un exemple de tension d’attaque Va, et les courbes correspondantes Vf
et Vfr, ainsi que leur diﬀe´rence permettant de calibrer la variation de tension au cours de l’impulsion
Vf en variation de re´sistance. L’analyse a consiste´ en l’extraction de la conductivite´ thermique a` partir
d’environ 2000 courbes d’oscilloscope ainsi traite´es.
D’autre part nous pouvons remonter a` la tempe´rature a` laquelle est chauﬀe´e la ﬁbre (toujours au
premier ordre) en conside´rant que la diﬀe´rence de re´sistance mesure´e est proportionnelle (via le coeﬃcient







Les donne´es correspondantes pour les diﬀe´rentes ﬁbres sont indique´es sur les ﬁgures 7.11 et 7.12.
Nous ajustons ces donne´es par la relation :
κ = δ0(1 + T 2/δ2 + δ3T 3) (7.52)
comme l’illustrent les ﬁgures 7.11 et 7.12. Les mesures faites avec le ge´ne´rateur d’impulsion conﬁrme le
mode`le de conductivite´ thermique que l’on avait introduit en analysant les donne´es bolome´triques (cf.
eq. 7.36). Les valeurs nume´riques des coeﬃcients δi sont donne´es dans la table 7.13).
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Figure 7.10 : En haut a` gauche : signal d’attaque de la ﬁbre en V (exemple pris a` 300K pour une impulsion
d’assez forte amplitude), en haut a` droite : donne´es correspondantes a` Vf . En bas a` gauche : exemple de Vfr
correspondant toujours au meˆme exemple, et en bas a` droite illustration de la diﬀe´rence Vf − Vfr.



































Figure 7.11 : Conductivite´ thermique κ en fonction de la tempe´rature obtenue pour diﬀe´rentes ﬁbres de
carbone.





























Figure 7.12 : Conductivite´ thermique κ en fonction de la tempe´rature obtenue pour diﬀe´rentes ﬁbres de
carbone.
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Fibre δ0 δ2 δ3
8Ret 1.± 0.08 3394.1± 613.3 −0.4 10−6 ± 0.2 10−6
8Ret 0.9± 0.05 3375.4± 457.4 −0.6 10−6 ± 0.1 10−6
5Dir 0.4± 0.03 1016.0± 107.1 −0.2 10−5 ± 0.4 10−6
4Ret 0.5± 0.2 899.2± 519.0 −0.2 10−5 ± 0.2 10−5
5Ret 0.8± 0.1 3613.4± 953.1 −0.5 10−6 ± 0.2 10−6
6Dir 0.8± 0.07 3445.1± 611.0 −0.5 10−6 ± 0.2 10−6
7Dir 1.± 0.08 3394.1± 613.3 −0.4 10−6 ± 0.2 10−6
Table 7.13 :Valeurs des coeﬃcients de l’ajustement de la conductivite´ thermique et erreurs correspondantes
pour 7 ﬁbres de carbones.
7.5 Constantes de temps des ﬁbres et Capacite´ caloriﬁque
Nous allons, dans cette section, de´crire les mesures des constantes de temps des ﬁbres et montrer
comment, en combinant ces re´sultats avec ceux sur la conductivite´ thermique obtenus dans la section
pre´ce´dente, nous obtenons une mesure de la capacite´ caloriﬁque des ﬁbres.
7.5.1 Constantes de temps
Eﬀet d’un niveau continu
En premier lieu, lors des tests sur le cryostat de tests a` l’IAS, nous avons remarque´ (mais nous ne
l’illustrerons pas ici) que lorsque la ﬁbre e´tait alimente´e avec une tension continue (de l’ordre de quelques
mV) en plus des impulsions carre´es, sa constante de temps diminuait.
Pour les mesures du CQM
Pour les mesures de constantes de temps des bolome`tres du CQM il nous fallait caracte´riser leurs
constantes de temps a` basse tempe´rature (autour de 2K) avec pre´cision. La table 7.14 re´sume les mesures
obtenues pour des impulsions de diverses amplitudes et avec des valeurs varie´es de la tension d’alimen-
tation du niveau continu. Nous enregistrons les courbes de re´ponse de la tension mesure´e aux bornes
des ﬁbres sur l’oscillo, que nous montrons sur les ﬁgures 7.15 (pour la ﬁbre 8Ret a` gauche a` la monte´e
et sur la 8Dir a` droite a` la descente) et en de´duisons les temps de re´ponse des ﬁbres en ajustant une
exponentielle. La constante de temps a` la descente ainsi obtenue est plus longue qu’a` la monte´e ce que
nous attendons si la capacite´ caloriﬁque et la conductivite´ thermique sont fonction de la tempe´rature et
si le rapport Cp/κ est plus faible a` grand T qu’a` petit T.
Fibre monte´e/descente V0 (mV) tension de l’impulsion A(mV) τ(ms) σ(τ)(ms)
8Ret M 0. 9 6.25 0.19
8Ret M 0. 40 5.72 0.03
8Ret D 12 1V 9.06 0.07
8Ret D 15 50.5 9.25 0.07
8Dir M 5 38 6.122 0.003
8Dir M 5.5 50 6.221 0.003
8Dir D 6.8 47.3 9.708 0.005
Table 7.14 :Mesure des constantes de temps des ﬁbres pour les deux ﬁbres du miroir (8Dir et 8Ret) pour la
monte´e (M) et la descente (D) de l’impulsion de tension, d’amplitude A et de niveau continu V0.
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Figure 7.15 : Figure de gauche : signal (en rouge) a` la monte´e sur la ﬁbre 8Ret, a` droite : signal a` la descente
sur la ﬁbre 8Dir. La courbe noire superpose´e correspond a` l’ajustement de la constante de temps.
Constante de temps et tempe´rature de thermalisation
Inte´ressons de´sormais a` l’e´volution de la constante de temps des ﬁbres en fonction de la tempe´rature
du support sur lequel elles sont thermalise´es.
Pour cela nous utilisons les donne´es acquises lors de la descente en tempe´rature de Saturne lors des
tests de juin 2005. La ﬁgure 7.16 resume les mesures des constantes de temps en fonction de la tempe´rature
de thermalisation (on envoie des impulsions de faible amplitude typiquement quelques dizaines de mV
pour ne pas chauﬀer la ﬁbre). Sur la gauche de la ﬁgure sont montre´es les constantes de temps de toutes
les ﬁbres installe´es dans Saturne, et sur la droite nous repre´sentons l’e´cart relatif par rapport a` leur valeur
a` T ≥ 250K. Les valeurs des constantes de temps sont comprises entre 3ms et une dizaine de ms (les
valeurs les plus petites correspondant a` la ﬁbre 8Dir de plus petite taille). D’autre part leur comportement
en fonction de la tempe´rature est assez homoge`ne comme l’illustre la ﬁgure de droite (surtout au dessus
de 120K).
Pour ﬁxer les ordres de grandeur des constante de temps “eﬀectives” des ﬁbres pour une tempe´rature
supe´rieure a` 30K, nous portons dans la table 7.17 les valeurs moyennes et les erreurs de nos mesures.
Les erreurs syste´matiques sont plus e´leve´es a` basse tempe´rature car, pour pouvoir les mesurer il ne
faut pas chauﬀer les ﬁbres et donc il faut envoyer des impulsions d’amplitudes beaucoup plus faibles
pour qu’il n’y ait pas d’eﬀet provenant de la variation de la re´sistance en fonction de la tempe´rature
d’e´chauﬀement de la ﬁbre.
7.5.2 Capacite´ caloriﬁque





Nous pouvons donc extraire la variation de la capacite´ caloriﬁque en fonction de la tempe´rature (en
utilisant les re´sultats sur la conductivite´ thermique obtenus dans les sections pre´ce´dentes) : les re´sultats
sont re´sume´s par les ﬁgures 7.18 et 7.19 pour laquelle nous montrons le produit de la conductivite´
thermique par la masse volumique en fonction de la tempe´rature de thermalisation.















































































Figure 7.16 : Figure de gauche : Constante de temps (en ms) en fonction de la tempe´rature de thermalisation

















Table 7.17 :Mesure des constantes de temps des ﬁbres pour une tempe´rature de thermalisation supe´rieure a`
30K.

































































Figure 7.18 : Produit de la Capacite´ caloriﬁque par la masse volumique en fonction de la tempe´rature de
thermalisation des ﬁbres pour certaines ﬁbres.

























































Figure 7.19 : Produit de la Capacite´ caloriﬁque par la masse volumique en fonction de la tempe´rature de
thermalisation des ﬁbres pour certaines ﬁbres.
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7.6 Comparaison donne´es-simulation
Cette section pre´sente la fac¸on dont nous avons simule´ l’e´quation de la chaleur et de´crit une com-
paraison des donne´es et des pre´dictions de cette simulation lorsqu’elle est nourrie par les ajustements
de la conductivite´ thermique et de la capacite´ caloriﬁque estime´es dans les sections pre´ce´dentes. Com-
menc¸ons par introduire la me´thode de re´solution nume´rique de l’e´quation de la chaleur utilise´e pour
ensuite discuter les re´sultats.
7.6.1 Re´solution nume´rique de l’e´quation de la chaleur
Ce proble`me classique est abondament discute´ dans la litte´rature [63]. Arre´tons nous quelques instants
sur les diﬀe´rents sche´mas nume´riques que l’on peut utiliser et voyons celui que l’on a ﬁnalement retenu.
Nous verrons e´galement comment nous y avons propage´ la de´pendance avec la tempe´rature des trois
parame`tres principaux : κ, Cp et R.
Pre´sentation du proble`me






(x, t) = f(x, t) (7.54)
ou` u = T (x) − T0, avec a = κ/(ρCp) (on se place dans le cas ou` κ et Cp ne de´pendent ni de x ni de t






(1, t) = 0 (7.55)
u(x, 0) = T0 (7.56)
Le sche´ma d’Euler progressif
Aﬁn de discre´tiser l’e´quation ci-dessus, nous pouvons utiliser le sche´ma d’Euler progressif dont le





et les noeuds xj = jh avec j ∈ 1, 2, ..N . Nous discre´tisons de meˆme le temps avec un pas temporel τ , et
nous introduisons les temps tn = nτ avec n ∈ 1, 2, .... Si u(xj , tn) est la solution du proble`me au noeud
xj et au temps tn, nous notons unj son approximation par la me´thode d’Euler progressif. L’e´quation 7.54




−unj−1 + 2unj − unj+1
h2
= f(xj , tn) (7.58)














= f(xN+1, tn) . (7.60)
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Autrement la condition de stabilite´ dans la norme du maximum :
max0≤l≤N+1|un+1l | ≤ max0≤l≤N+1|unl | (7.62)
n’est pas satisfaite. Pour stabiliser le sche´ma nous introduisons alors souvent le sche´ma d’Euler re´trograde.
Le sche´ma d’Euler re´trograde





−un+1j−1 + 2un+1j − un+1j+1
h2
= f(xj , tn+1) (7.63)
















= f(xN+1, tn+1) . (7.65)
Dans ce cas il faudra re´soudre un syste`me d’e´quations pour obtenir les un+1j (et non plus obtenir les u
n+1
j
en fonction des unj comme dans le cas pre´ce´dent). Ce sche´ma a l’avantage d’eˆtre inconditionnellement
stable, par contre il est d’ordre 2 en espace mais d’ordre 1 en temps. Aﬁn d’obtenir un sche´ma d’ordre 2
en temps on pre´fe`re introduire le sche´ma de Crank-Nicholson.
Le sche´ma de Crank-Nicholson







−unj−1 + 2unj − unj+1
h2
+





(f(xj , tn+1) + f(xj , tn)) (7.66)




































(f(xN+1, tn) + f(xN+1, tn+1)) .(7.68)
Application a` la simulation des ﬁbres
En ce qui concerne les ﬁbres, nous utilisons le sche´ma de Crank-Nicholson en introduisant le fait que
la conductivite´ thermique de´pende de la tempe´rature, soit :
ρCpj
T n+1j − T nj
τ
(7.69)
− 12h2 κ−(T nj−1 − T nj − T n+1j + T n+1j+1 ) (7.70)
− 12h2 κ+(−T nj + T nj+1 − T n+1j + T n+1j+1 ) (7.71)
= RjI2 (7.72)








(Tj + Tj+1)) (7.74)
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ou` κ+ (resp. κ−) correspond a` la variation de la conductivite´ thermique entre le centre de la tranche j et
celui de la tranche j +1 (resp. j − 1), Cpj et Rj sont les valeurs au centre de la tranche j. Nous trouvons
la solution en re´solvant ensuite le syste`me d’e´quations.
7.6.2 Simulations et donne´es
Nous introduisons donc dans la simulation une parame`trisation de la capacite´ caloriﬁque et de la
conductivite´ thermique extraites des mesures explicite´es dans les sections pre´ce´dentes et on cherche a`
estimer certains parame`tres comme les proﬁls de tempe´rature, les constantes de temps ou encore le
comportement de la tempe´rature de la ﬁbre en fonction de la tension du signal carre´ d’alimentation.
Proﬁls de tempe´rature
Commenc¸ons par visualiser le proﬁl de tempe´rature sur la ﬁgure 7.20 sur la gauche, que l’on compare








-0.6 -0.4 -0.2 0 0.2 0.4 0.6
t entre 0.03 et 0.0305s
t entre 0.03 et 0.0305s
t entre 0.02 et 0.0205s
t entre 0.01 et 0.0105s
t  0.004
Figure 7.20 : Proﬁls de tempe´rature le long de la ﬁbre pre´dits par la simulation : sur la gauche pour les ﬁbres et
sur la droite dans le cas du re´gime permanent ou` la resistante est constante.
Nous remarquons que les courbes sont plus aplaties dans le cas ou` l’on prend en compte tous les
parame`tres, ne´anmoins les proﬁls indiquent toujours une bosse au milieu. Il est a` noter que lors de tests
a` Cardiﬀ une ﬁbre avait e´te´ trop chauﬀe´e et a e´te´ casse´e exactement en son milieu ce qui tendrait a`
corroborer le fait que l’endroit de la ﬁbre le plus chaud est bien son milieu.
Tempe´rature de la ﬁbre et tension d’alimentation
Nous faisons maintenant varier l’amplitude d’une impulsion de tension utilise´ pour alimenter les ﬁbres.
A partir de la simulation nous calculons la moyenne de la tempe´rature le long de la ﬁbre. La ﬁgure 7.21
pre´sente les variations de cette tempe´rature moyenne en fonction de l’amplitude de l’impulsion pour
plusieurs valeurs de la longueur de la ﬁbre.
Nous retrouvons la forme mesure´e sur les bolome`tres du CQM (section 7.4.1). Nous avons vu dans
la premie`re section que la re´sistance de´pendait de la tempe´rature : nous pouvons donc estimer, via la
variation de la re´sistance entre le de´but et la ﬁn de l’impulsion, la tempe´rature d’e´chauﬀement de la ﬁbre.



























Figure 7.21 : Simulation de la tempe´rature moyenne de la ﬁbre en fonction de l’amplitude de l’impulsion en
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Pour une tension d’attaque de 0.02V’
Figure 7.22 : Figure de gauche : Tempe´rature maximale de la ﬁbre en fonction de la tension d’attaque pour une
tempe´rature de thermalisation comprise entre 2 et 2.5K pour chaque ﬁbre, Figure de droite : Tempe´rature de la
ﬁbre en fonction de la tempe´rature de thermalisation pour une tension d’attaque de l’ordre de 20 mV.
126 Chapitre 7. Caracte´risation des ﬁbres de carbone
Nous nous cantonnons ici aux tempe´ratures de thermalisation autour de 2K aﬁn d’estimer l’e´chauﬀement
subi lors des mesures avec les bolome`tres. Nous voyons sur la gauche de la ﬁgure 7.22 que la tempe´rature
maximale atteinte pour une amplitude de la tension d’attaque autour de 1V est comprise entre 200 et
250K environ, ce qui est en accord avec les pre´dictions de la simulation.
Nous montrons sur la ﬁgure de droite la tempe´rature moyenne obtenue pour une tempe´rature de
thermalisation entre 2 et 3K et une amplitude d’impulsion de l’ordre de 20mV. La simulation nous
pre´disait environ 50K ce qui l’ordre de grandeur mesure´ ici.
7.7 Flux, tempe´rature et polarisation
7.7.1 Flux pour les ﬁbres de la roue et Comparaison avec Jupiter
Extrapolation des ﬂux pour les ﬁbres de la roue
Nous cherchons a` estimer le ﬂux que l’on peut envoyer sur les bolome`tres par bande de fre´quence
quand nous utilisons les ﬁbres installe´es sur le coˆte´ de la roue. Nous reprenons les courbes montre´es sur
la ﬁgure 7.9 pour une amplitude de 1V sur les ﬁbres. Nous prenons en compte la dilution du signal entre
le miroir et la roue qui correspond a` δ = 1./350. d’apre`s la section 6.5.1. Nous voyons sur dans le tableau
7.23 que nous envoyons avec les ﬁbres ﬁxe´es sur la roue des puissances de l’ordre de plusieurs picoWatt
pour chaque bande de fre´quence.
100GHz 143 GHz 217 GHz 353GHz 545 GHz
Flux(pW) 4.0 3.5 7.2 41 9.7
Table 7.23 :Extrapolation des ﬂux mesure´s par chaque bande de fre´quence pour des ﬁbres installe´es sur la roue
et faisant face aux bolome`tres e´tudie´s pour une tension d’impulsion des ﬁbres de 1V.
Ce tableau est a` comparer aux ﬂux attendus en vol pour une source telle que Jupiter.
7.7.2 Flux attendus pour Jupiter
Revoyons brie`vement comment les ﬂux attendus pour Jupiter sont calcule´s. Jupiter a une tempe´rature
apparente d’environ 170K [73][97], nous utilisons l’approximation Rayleigh-Jeans de la loi du corps noir,
ou` l’e´mission d’un tel objet est donne´ (en W/m2/sr/Hz) (cf. e´quation 9.9). Nous donnerons dans la suite
a` la fois les ﬂux en Jy et en pW. Sachant que 1Jy = 1026W/m2Hz, le facteur de conversion α exprime´








et de´pend uniquement du syste`me optique (les cornets devant le bolome`tres), et de la source que l’on
regarde (Jupiter, Saturne, les ﬁbres de carbone..) :  est l’eﬃcacite´ optique, et S est la surface e´claire´e









De plus θjup est le diame`tre angulaire de Jupiter (pris au 29 aouˆt 2007 e´gal a` 38.6
′′
).
nous obtenons ainsi les valeurs donne´es dans le tableau 7.24. Le ﬂux attendu pour Jupiter a` basse
fre´quence est de l’ordre de 1 pW et monte jusqu’a` une centaine de pW a` haute fre´quence.
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100GHz 143 GHz 217 GHz 353GHz 545 GHz 857 GHz
FWHM(arcmin) 9.2 7.1 5 5 5 5
m 1 1 1 1 5 12
W/Jy 2.25 10−16 2.65 10−16 3.51 10−16 2.16 10−16 7 10−16 1.07 10−15
Flux(Jy) 1.5 103 3.1 103 6.8 103 1.8 104 3.7 104 8.3 104
Flux(pW) 0.35 0.83 2.39 3.89 26.21 89.13
Table 7.24 :Caracte´ristiques des diﬀe´rentes bandes de fre´quence de Planck-HFI et ﬂux attendus (en Jy et en
pW) par le passage de Jupiter dans chacune d’entre elles.
7.7.3 Conclusion
Nous remarquons de suite que les ﬁbres n’auront pas besoin d’eˆtre pulse´es a` 1V pour simuler Jupiter
pour les basses fre´quences. Pour les hautes fre´quences par contre (supe´rieures a` 500GHz) il n’est pas
e´vident d’extrapoler le comportement en fre´quence du spectre d’e´mission des ﬁbres comme nous le verrons
dans la section 7.8.
7.7.4 Polarisation des ﬁbres
Dans cette section nous nous inte´ressons au fait que les ﬁbres peuvent e´mettre un signal polarise´
puisqu’elles ont une ge´ome´trie qui privile´gie amplement une direction (la longueur). Dans ce contexte et
compte tenu du fait que le CQM avait des voies polarise´es nous avons mesure´ la puissance rec¸ue par les
PSB et les avons compare´ au signal rec¸u par les bolome`tres non sensibles a` la polarisation pour la meˆme
fre´quence.
Figure 7.25 : Puissance mesure´e (en W) par les bolome`tres 143-2, 143-1a et 143-1b du CQM de Planck en
fonction de la tension applique´e aux bornes de la ﬁbre (en V) pour la ﬁbre directe et la retarde´e, la ﬁgure de
droite montre une sommation du signal des PSB superpose´e avec le signal mesure´ sur le 143-2. Aucune
correction d’eﬃcacite´ optique n’est applique´e a` ce stade.
Nous montrons sur la gauche de la ﬁgure 7.25 la puissance mesure´e pour le bolome`tre 143-2, le 143-1a
et le 143-1b pour les deux ﬁbres du miroir en fonction de l’amplitude de l’impulsion de tension applique´e.
Sur la ﬁgure de droite nous pre´sentons ce meˆme signal mesure´ sur le 143-2 (non sensible a` la polarisation)
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ainsi que le signal somme´ du 143-1a et du 143-1b toujours pour les deux ﬁbres. Nous montrons que le
signal une fois somme´ n’est pas tre`s diﬀe´rent du signal total du 143-2, ce qui montre que les mesures que
nous avons via les bolome`tres sont cohe´rentes entre elles. Nous pouvons donc en de´duire sur la ﬁgure de
gauche que le fait que nous ayons une diﬀe´rence environ d’un facteur 2 pour une meˆme ﬁbre entre ce qui
est mesure´ par le 143-1a et ce qui est mesure´ par le 143-1b est une preuve que le signal de la ﬁbre est
polarise´.
Aﬁn de mieux visualiser la direction de polarisation des ﬁbres on montre sur la ﬁgure 7.26 deux vues
des ﬁbres de carbone installe´es sur le miroir qui nous permettent de visualiser l’orientation des ﬁbres par
rapport aux bolome`tres.
Figure 7.26 : Illustration de l’orientation des ﬁbres du miroir par rapport a` l’entre´e des cornets B2B.
7.8 Spectre en fre´quence des ﬁbres
Maintenant que nous avons fait le point sur le comportement des ﬁbres en tempe´rature, nous nous
inte´ressons dans cette section au rayonnement qu’elles e´mettent en fonction de la fre´quence.
7.8.1 La ﬁbre : une antenne ?
Les dimensions caracte´ristiques des ﬁbres e´tant de l’ordre de grandeur des longueurs d’onde auxquelles
elles e´mettent, nous nous attendons a` ce que leur spectre ne soit pas celui d’un corps noir, et qu’il de´pende
de leur longueur. Nous pouvons partir de l’hypothe`se que la ﬁbre se comporte comme une antenne.
Nous pouvons calculer la puissance rayonne´e par une antenne line´aire de longueur L, qui s’exprime




cos(πcosθx )− cos(πx )
sinθ
dθ (7.77)
qui s’inte`gre nume´riquement. La puissance Joule associe´e s’e´crit :
PJ (x) ∝ (1 + 12π/xsin(2π/x)) (7.78)
La ﬁgure 7.27 montre Pr en fonction de la fre´quence.







































Figure 7.27 : Forme du spectre d’e´mission d’une antenne de longueur comprise entre 0.6 et 1.2 mm en fonction
de la fre´quence.
7.8.2 Comparaison mode`le-donne´es
Nous reprenons cette fois les donne´es bolome´triques mesure´es par le CQM et les notations y aﬀe´rantes
(cf. section 7.4.1).









ou`  est l’eﬃcacite´ optique de l’optique devant les bolome`tres, R est le rayon eﬀectif du cornet B2B, m
le nombre de modes, d est la distance entre le centre du re´ﬂecteur et le centre de phase du cornet B2B,
l’angle α est l’angle entre la ligne de vise´e du cornet B2B et la droite qui relie le centre de phase de
ce cornet et le centre du re´ﬂecteur, Bν est la bande passante des bolome`tres (ici on prendra une bande
carre´e de largeur ∆ν). On approxime le lobe d’e´mission du syste`me re´ﬂecteur-ﬁbre par une constante sur
l’ensemble du plan focal. Les valeurs des divers parame`tres sont resume´s dans la table 7.28 et les valeurs
de α et d sont celles de la table 5.8.
Nous nous plac¸ons dans le cas de la ﬁbre 8Dir dont nous e´tudions le comportement en fre´quence pour
une tension d’alimentation de 500mV. Nous utilisons donc la relation 7.77 pour pre´dire son spectre a
priori (Fν) et nous prenons en compte les divers parame`tres lie´s a` la me´canique et la re´ponse du syste`me
a` travers la relation 7.79. Nous obtenons la ﬁgure 7.29 qui montre le spectre que l’on mesurerait par bande
de fre´quence des bolome`tres pour diverses longueurs de ﬁbres (dans le cas des bolome`tres du CQM) en
partant de la relation 7.77 pour le spectre d’e´mission de la ﬁbre. Les points en noir correspondent a` ce que
l’on a mesure´ sur le CQM avec la ﬁbre 8Dir, qui est en accord avec ce qui est pre´dit pour une longueur
de ﬁbre de 0.6 mm. La remonte´e a` 857GHz a e´te´ observe´e sur les mesures du Planck Flight Model.
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Bolome`tre  FWHMB(degre´s) Rayon eﬀectif(mm) ∆ν/ν (%)
100-1 0.33 18.9 9.64 42
143-1a 0.29 19.7 6.6 29
143-1b 0.29 19.7 6.6 29
143-5 0.31 19.7 6.6 29
217-1 0.4 17.7 4.74 26
217-5a 0.27 17.7 4.74 26
217-5b 0.23 17.7 4.74 26
353-2 0.27 11.00 4.69 36
353-3a 0.08 11.00 4.69 36
545-2 0.14 21.76 1.19 35
Table 7.28 :Eﬃcacite´ optique, FWHMB, rayon eﬀectif des cornets des bolome`tres du CQM et bande passante



























Figure 7.29 : Flux en fonction de la fre´quence pre´dit par le mode`le d’antenne pour diverses valeurs de la
longueur de la ﬁbre, et comparaison avec les donne´es de la ﬁbre 8Dir (points en noir). Attention la normalisation
des courbes les unes par rapport aux autres est arbitraire.
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7.9 Conclusions
Nous avons montre´ comment, en utilisant un circuit d’e´lectronique simple nous pouvions mesurer la
forme de la de´pendance en tempe´rature de la re´sistance, de la conductivite´ thermique et de la capacite´
caloriﬁque des ﬁbres de carbone. En paralle`le les mesures eﬀectue´es a` partir des bolome`tres (du CQM et
le bolome`tre e´talon dans la cuve Saturne) sont en accord avec les re´sultats obtenus. Nous avons e´galement
simule´ l’e´quation de diﬀusion de la chaleur a` partir d’un sche´ma de re´gularisation nume´rique auquel nous
avons ajoute´ une de´pendance des parame`tres R, κ et Cp en fonction de la tempe´rature et qui dont les
pre´dictions sont cohe´rents avec nos diﬀe´rentes mesures. Enﬁn, avec un mode`le d’antenne simple, nous









Ce chapitre pre´sente une vue tre`s ge´ne´rale de la fac¸on dont le traitement des donne´es est organise´ dans
Planck-HFI. Il ne s’agit ici ni de faire une description exhaustive ni d’en donner une vision a` jour mais
d’introduire les notions utiles pour comprendre dans quel contexte les analyses de´crites dans les sections
suivantes se situent. Ce chapitre met l’accent sur trois the`mes principaux auxquels j’ai contribue´ au sein
du consortium Planck-HFI au cours des anne´es 2001-2004 : une reﬂexion de fond sur l’organisation du
traitement de donne´es au niveau 2, la de´ﬁnition du mode`le de l’instrument, et enﬁn l’organisation du
groupe de travail sur les eﬀets syste´matiques intrinse`ques a` l’instrument.
Avant de revenir sur chacun de ces point, notons tout d’abord qu’il existe, dans Planck-HFI, deux
types de donne´es :
∗ les donne´es dites de Surveillance (HSK pour Housekeeping) qui permettent de suivre l’e´volution
et de ve´riﬁer le bon fonctionnement de l’instrument (il s’agit des mesures de thermome´tries, des
de´bits, des pressions...) qui sont transmises au sol a` faible un de´bit (4000 bits/s).
∗ les donne´es dites Science qui concernent les 72 voies bolome´triques et thermome´triques lie´es au
cœur de l’instrument et qui doivent eˆtre comprime´es avant d’eˆtre transmises au sol a` un taux de
40.000 bits/s.
Les donne´es deviendront accessibles a` la communaute´ au terme de la pe´riode proprie´taire (qui se termine
un an apre`s la ﬁn des prises de donne´es). Les principaux re´sultats scientiﬁques doivent donc eˆtre publie´s
avant et pour cela les donne´es sont traite´es en plusieurs e´tapes comme le montre les sections qui suivent.
8.1 Le traitement des donne´es dans Planck-HFI
Le traitement des donne´es dans Planck-HFI a e´te´ structure´ en quatre “niveaux” :
– Le niveau 1 ou L1 qui permet de passer des donne´es brutes (HSK et Science) provenant du satellite
aux donne´es de´compresse´es et ordonne´es en temps que l’on nommera dans la suite timelines ou TOI
(pour Time Ordered Data).
– Le niveau 2 ou L2 qui concerne essentiellement le traitement des timelines (e´tude des bruits et
eﬀets syste´matiques, calibration en ﬂux...) et dont l’objectif principal est la reconstruction des
cartes calibre´es par bandes de fre´quences, et de fournir un catalogue de sources ponctuelles (ERSC
pour Early Release Source Catalogue).
– Le niveau 3 ou L3 qui a pour but la reconstruction des cartes (ou des donne´es en temps somme´es
sur les cercles) nettoye´es des eﬀets d’avant plans pour chaque processus physique : CMB, physique
galactique, SZ... C’est e´galement a` ce niveau la` que seront calcule´s les C.
– Le niveau 4 ou L4 pre´pare la mise a` disposition de la communaute´ scientiﬁque des donne´es au terme
de la pe´riode proprie´taire.
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Revenons sur le niveau 2 et la fac¸on dont s’organise le traitement des timelines. La ﬁgure 8.1 propose
un sche´ma ite´ratif pour l’extraction des cartes par bande de fre´quence jusqua` ce qu’il y ait convergence
du mode`le de bruit et d’eﬀets syste´matiques.
Pour revenir sur quelques e´tapes du traitement des donne´es, on peut noter :
∗ Le “de´glitcheur” (De´tection des cosmiques) qui doit ne retirer que les “vrais” glitchs, a` savoir ne
pas retirer les sources ponctuelles. Pour ce faire nous avons besoin des donne´es de pointage comme
le montre le sche´ma puisqu’une source ponctuelle sera de´tecte´e au meˆme endroit sur le ciel pendant
plusieurs cercles conse´cutifs.
∗ Le “nettoyage” des timelines qui revient, par exemple, a` e´tiqueter les zones ou` le bruit n’est pas
stationnaire, identiﬁer et corriger les signaux des variations des diﬀe´rents e´tages de tempe´rature,
etc... En meˆme temps nous combinons les donne´es prises sur un meˆme cercle.
∗ Les me´thodes de calibration en ﬂux (sources ponctuelles et sources e´tendues) s’appuyant sur des
donne´es externes (FIRAS, SPIRE ou encore catalogue de sources). Un sous-produit direct de cette
e´tude est un catalogue de sources ponctuelles qui est un objectif contractuel de L2.
∗ La reconstruction des lobes principaux qui se fait a` partir de cartes locales autour des sources
ponctuelles de´tecte´es a` l’e´tape pre´ce´dente.
∗ Et enﬁn l’extraction des cartes par bande de fre´quence, que ce soit par une simple me´thode de
destriage ou via des me´thodes ite´ratives complexes. Cette e´tape permet e´galement de ve´riﬁer/
comprendre/ aﬃner le mode`le des lobes lointains et plus ge´ne´ralement les mode`lisations d’eﬀets
syste´matiques (par exemple le bruit en 1/f).
Toutes ces e´tapes du traitement sont relie´es a` la colonne de gauche du sche´ma 8.1 qui constitue
le mode´le de l’instrument et qui constitue un genre de base de donne´es relative aux parame`tres de
fonctionnement de l’instrument et que nous de´crivons en de´tails dans la section suivante.
8.2 L’IMO ou mode`le de l’instrument
8.2.1 Cahier des charges
Quand nous avons initie´ le travail sur l’IMO en 2003 [64], le cahier des charges que nous nous e´tions
ﬁxe´ e´tait de parame´trer les diverses composantes du bruit ainsi que la fonction de transfert comple`te
de l’instrument. Certains des parame`tres seront de´termine´s avant le vol, provenant de mode`les et/ou de
l’e´talonnage au sol de l’instrument, d’autres le seront au cours de la mission, suite a` une analyse de´taille´e
des donne´es.
La majeure partie des parame`tres de l’IMO seront mis a` jour re´gulie`rement tout au long du traitement
des donne´es dans L2 : il nous faut donc pouvoir reconstruire a` n’importe quel moment l’IMO via une
gestion “a` la CVS”. De plus pour chaque parame`tre il nous faut connaˆıtre la version correspondante du
logiciel L2 qui l’a calcule´, ainsi que les donne´es qui ont e´te´ utilise´es pour ce faire. Ainsi nous pourrons si
ne´cessaire reconstruire tout l’IMO a` partir des donne´es brutes.
Sachant de plus qu’un parame`tre n’est rien s’il n’est pas accompagne´ de la fonction que lui permet
d’eˆtre utilise´, nous cherchons a` stocker en meˆme temps que le parame`tre le nom de la fonction du code L2
lui correspondant. Un exemple simple est celui de la description des lobes a` une gaussienne syme´trique :
il ne doit y avoir qu’une et une seule fonction permettant de calculer le ﬂux en tous points.
8.2.2 Caracte´ristiques de l’instrument et parame´trisation correspondante
Au premier ordre, le signal mesure´ peut eˆtre de´crit comme le signal du ciel modiﬁe´ par le gain,
convolue´ par un ﬁltre dont les parame`tres sont a` de´terminer et sur lequel vient s’ajouter du bruit et
d’e´ventuels eﬀets syste´matiques. Le principe de l’IMO est de proposer, pour chacune de ces composantes,
une ou plusieurs mode´lisation(s) de la plus simple a` la plus e´volue´e. Ceci doit permettre de satisfaire a`
la fois l’ite´ration 0 du dataﬂow de´crit a` la section pre´ce´dente jusqu’a` l’ite´ration ﬁnale du traitement des



























































































































































































































































































































































































































































































































































Figure 8.1 : Organisation du traitement des donne´es au niveau 2 de Planck-HFI.
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donne´es. Nous ne conside´rerons dans la suite que les parame`tres touchant Planck-HFI bien que l’IMO
doive a` terme incorporer e´galement des parame`tres lie´e a` LFI et au module de service.
La chaˆıne de de´tection
Nous avons choisi de traiter de la meˆme manie`re les canaux polarise´s et non polarise´s. Nous e´nume´rons
ci-dessous quelques un des ingre´dients ne´cessaires a` la description de l’instrument et a` sa fonction de
transfert.
Proprie´te´s de polarisation
Dans le cas des bolome`tres polarise´s, nous me´morisons dans l’IMO les parame`tres de´crivant son e´tat tels
que :
– Est-ce que la chaˆıne conside´re´e est ou non polarise´e ?
– Chaˆıne de de´tection “soeur” lui correspondant si c’est un bolome`tre polarise´
– Orientation des polariseurs
– Taux de fuite
Les deux premiers parame`tres rele`vent plus de la description du syste`me et les deux derniers sont mesu-
rables au sol.
Re´ponse spectrale
Il est pre´vu plusieurs parame´trisations pour de´crire la re´ponse spectrale de chacune des chaˆınes de
de´tection (simple fonction porte, gaussienne, tableau [ν, F (ν)]..). Pour chacune de ces descriptions, en
plus des parame`tres de´crivant chaque fonction qu’il faut me´moriser de fac¸on inde´pendante, il nous faut
garder les facteurs de conversion permettant par exemple de passer des KRJ aux MJy/sr, ou encore des
KRJ aux KCMB qui de´pendent de la forme de la re´ponse spectrale de la chaˆıne.
Re´ponse radiative
Il s’agit de la re´ponse de chaque chaˆıne de de´tection a` une puissance de radiation incidente. Nous pouvons
de´composer cette re´ponse en deux : l’eﬀet de l’e´tage a` 100mK qui induit des variations globales de la
re´ponse due au refroidissement, et l’eﬀet de la puissance radiative ambiante incluant cette fois les eﬀets
non-line´aires.
On peut distinguer quatre me´thodes utilise´es pour la calibration de la re´ponse radiative. La premie`re
se fera durant la phase d’e´talonnage au sol et sera comple´te´e d’une extrapolation aux conditions en vol,
et les trois autres sortiront directement du traitement des donne´es au niveau L2 :
– la calibration sur le dipoˆle,
– la calibration galactique
– et la calibration source ponctuelle.
Nous pre´voyons e´galement dans l’IMO une place pour une calibration “Best Guess” qui correspondra soit
au facteur de calibration que nous pensons eˆtre le plus pre´cis, soit une combinaison des facteurs pre´ce´dents
une fois qu’ils seront tous compris en de´tails. Les facteurs stocke´s dans l’IMO ont comme unite´ les KRJ/V .
Dans un premier temps les facteurs de calibration sont parame´tre´s par une seule valeur, alors qu’a` terme il
faudra suˆrement pre´voir une description comple`te a` partir de deux TOI pour chaque chaˆıne de de´tection :
l’une correspondant a` la valeur du coeﬃcient et l’autre a` l’erreur associe´e pour chaque e´chantillon du vol.
On pre´voit e´galement pour chaque chaˆıne de de´tection polarise´e un facteur d’intercalibration relative a`
la chaˆıne de de´tection “sœur”.
Lobes
Puisque nous utilisons la meˆme description pour les PSB et les SWB, nous de´crivons les lobes pour les
trois composantes I, Q, et U. Pour chacune d’entre elles, nous pre´voyons plusieurs descriptions : a` une
gaussienne, a` N gaussiennes, puis plus e´volue´ des cartes de lobes principaux et lointains.
Des donne´es techniques, telle que sa position sur le ciel ou encore des parame`tres relie´s a` la description
du mode`le optique des cornets et du telescope, sont associe´es a` cette cate´gorie d’informations.
Mode`le de bolome`tre
Les parame`tres que nous avons utilise´s dans le tableau 6.13 proviennent de l’IMO. La conductivite´
thermique a` 100mK ou encore le coeﬃcient β (...) sont e´galement stocke´s dans le mode`le de bolome`tre
pour chaque de´tecteur comme le montre la ﬁgure 8.2.
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Figure 8.2 : Visualisation du ﬁchier xml dans lequel l’IMO est stocke´ : nous donnons l’exemple de la
conductivite´ thermique du bolome`tre 143-1a qui fait partie des parame`tres du mode`le de bolome`tre.
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Bruits et Syste´matiques
Il est pre´vu de de´crire le bruit en utilisant deux mode`les :
– soit par la superposition d’un bruit blanc et d’un bruit en 1/fα avec une fre´quence de coupure
donne´e entre les deux re´gimes,
– soit directement via un spectre de Fourier.
Dans cette rubrique, nous trouvons e´galement la description de la re´ponse en temps de la chaˆıne de
de´tection. Nous y me´morisons la constante de temps, ainsi que des donne´es techniques comme la valeur
du temps d’inte´gration pour chaque e´chantillon.
En ce qui concerne les eﬀets syste´matiques : nous avons pre´vu de de´crire, au premier ordre, les
ﬂuctuations de tempe´rature des e´tages cryoge´niques (hors 100mK) par un coeﬃcient de corre´lation avec
chaque tempe´rature des e´tages supe´rieurs. De meˆme l’eﬀet des glitchs est me´morise´ sous la forme d’un
taux et d’une distribution d’e´nergie.
Associe´es a` toutes ces donne´es nous trouvons des parame`tres de l’instrument tels que la NEP, ou
encore la fre´quence d’e´chantillonnage.
Conclusion
L’IMO sert aujourd’hui de “mini base de donne´es” permettant de garder une trace de tous les pa-
rame`tres utiles non seulement a` l’analyse des donne´es (ce qui a e´te´ le cas lors de l’e´talonnage du mode`le
de qualiﬁcation de HFI) mais aussi pour simuler des timelines de donne´es pour pre´parer les analyses.
8.2.3 CALIMERO ou mode`le de l’instrument de la calibration
Dans le meˆme ordre d’ide´es nous avons mis en place une structure similaire pour stocker les parame`tres
des diﬀe´rentes sources installe´es dans la cuve Saturne pour l’e´talonnage de HFI. Le ﬁchier xml correspon-
dant sert de base de donne´es pour le programme de simulation de la calibration comme le montre la
ﬁgure 8.3. Il garde trace notamment des parame`tres de la loi d’e´missivite´ de CS2, ou encore le coeﬃcient
de reﬂexion de la sphe`re inte´gratrice.
Dans le cas de Calimero nous stockons e´galement la structure des donne´es des diﬀe´rentes sources, ou
thermome`tre de calibration.
8.3 Eﬀets syste´matiques
Il existe e´galement dans Planck des groupes de travail orthogonaux aux niveaux Li de´crits dans la
premie`re section de ce chapitre et qui sont communs a` LFI et HFI. Certains d’entre eux e´tudient les eﬀets
syste´matiques : les SEWG pour Systematic Eﬀect Working Group.
La de´ﬁnition dans Planck de ce qu’est un eﬀet syste´matique est la suivante : de´viation par rapport
au signal qui serait produit par un instrument ide´al avec des lobes gaussiens, un pointage parfait et un
bruit blanc gaussien (JM Lamarre et M. Bersanelli 2001). Ceci signiﬁe que l’on y inclut tous les bruits
comme les erreurs de calibration, tout signal parasite ge´ne´re´ par le fonctionnement de l’instrument (...)
mais pas les erreurs re´sultant d’un traitement des donne´es inade´quates, pas plus qu’une contamination
re´siduelle des avant-plans par exemple. L’architecture de ces groupes de travail est donne´ dans la ﬁgure
8.4.
Revenons un peu plus en de´tails sur le travail du groupe sur les eﬀets intrinse`ques a` l’instrument. Son
but est d’e´tudier tous les eﬀets syste´matiques pouvant introduire du bruit sur la chaˆıne de mesure avec,
comme principe, de ve´riﬁer que les estimations nume´riques (provenant de simulations ou de mesures
lors des campagnes d’e´talonnages) des diﬀe´rentes contributions au bruit total de l’instrument restent
infe´rieures a` β fois le bruit fondamental des de´tecteurs, β e´tant e´gal a` 0.3 pour chaque composante, a`
savoir :
– le bruit des pre´amplicateurs,
– les interfe´rences e´lectromagne´tiques avec les autres sous-syste`mes,
– la microphonie,
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Figure 8.3 : Sche´ma montrant l’organisation du programme de simulation de la calibration Cassis, avec
notamment comme entre´e du programme le mode`le de l’instrument de la calibration (Calimero)
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Figure 8.4 : Organisation des groupes de travail sur les eﬀets syste´matiques dans Planck-HFI
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– les eﬀets des particules,
– et le bruit e´ventuel lie´ a` l’algorithme de de´compression.
Les sources potentielles de bruit intrinse`ques a` l’instrument sont de´crites ci-dessous :
∗ Le bruit en 1/f : dans le cadre de ce groupe de travail, on se re´fe`re uniquement au bruit lie´ a`
l’e´lectronique de lecture, le bruit des JFET, ou celui du bolome`tre (mais nullement lie´ aux eﬀets
thermiques qui sont traite´s dans le groupe 1-4). Ce type de bruit introduit des stries sur les cartes,
eﬀets qui sont soustraits par les algorithmes de map-making.
∗ La non stationarite´ : Les sources de non-stationarite´ du bruit sur HFI sont potentiellement de plu-
sieurs types : le re´-ajustement de l’axe de spin, le controˆle actif des de´rives de tempe´rature, des
non-line´arite´ dans la re´ponse des bolome`tres, des perturbations lors de la transmission des donne´es.
Une partie de ces eﬀets peut eˆtre e´tudie´e en de´corre´lant le signal physique avec celui des ther-
mome`tres, ou en eﬀectuant des analyses temps-fre´quence.
∗ De´rives a` long terme : il se peut que l’e´lectronique, la cryoge´nie, la re´ponse des de´tecteurs soit
aﬀecte´e de de´rives sur le long terme. De meˆme les miroirs, le satellite, les cellules solaires pourraient
eˆtre de´grade´s. Cela` sera e´tudie´ en vol en e´tudiant l’e´volution de la re´ponse des bolome`tres et des
thermome`tres.
∗ Manipulation des donne´es a` bord : Le fait de comprimer puis de´comprimer les donne´es, d’eﬀectuer
une soustration de ligne de base et toutes les ope´rations sur les donne´es brutes en ge´ne´ral peuvent
introduire une constante de temps supple´mentaire ou une corre´lation des donne´es en temps par
exemple.
∗ microphonie et EMI-EMC (ElectroMagnetic Interference and ElectroMagnetic Compatibility) Les
souces potentielles de ce genre de bruit proviennent des convertisseurs AC/DC, des alimentations du
satellite, de la transmission au sol, de la compatibilite´ LFI-HFI, du frigo 4K, et plus ge´ne´ralement
peuvent eˆtre produites par tout type de vibrations a` bord. Dans les donne´es ce bruit est structure´
et est corre´le´ d’une voie a` l’autre.
∗ Eﬀet des cosmiques Ces particules peuvent interagir avec le de´tecteur et leur environnement, dans
ce cas deux types majeurs de particules interviennent : celles provenant du soleil (comme des protons
dont le ﬂux est ale´atoire ou encore d’ions lourds), ou des rayons cosmiques provenant de la galaxie
(qui se traduit par une ﬂux continu de particules de haute e´nergie). Dans ces cas la`, mis a` part le
risque pour le mate´riel d’eˆtre endommage´, nous observons des glitchs dans les donne´es.
∗ Diaphonie e´lectrique et optique : la diaphonie peut apparaˆıtre au niveau de l’e´lectronique entre les
voies d’un meˆme instrument, de l’optique, et entre les voies de HFI et celles de LFI. Ce type de
syste´matiques induisent des correlations entre plusieurs voies de mesure.
Le but de ce groupe de travail est de travailler en commun avec les niveaux L1, et L2 et avec la
simulation le LevelS.
8.4 Conclusion
Ce chapitre re´sume brie`vement le travail initie´ en 2002 sur le mode`le de l’instrument issu de nombreuses
discussions au sein du groupe de reﬂexions Dataﬂow cre´e´ en 2001 et ayant abouti a` la de´ﬁnition du sche´ma
de l’organisation du traitement ite´ratif des donne´es de Planck-HFI du niveau 2.
Nous avons e´galement de´taille´ la de´ﬁnition du mode`le de l’instrument largement utilise´ depuis dans
le cadre de l’e´talonnage du mode`le de qualiﬁcation.
Nous y avons de´taille´ les diﬀe´rents the`mes aborde´s par le groupe de travail sur les eﬀets syste´matiques
intrinse`ques a` l’instrument. L’ide´e e´tait de montrer ce qui e´te´ de´ﬁni en 2003 lors de la cre´ation de ces
groupes transversaux.
Bien que cette vision ne donne pas la version la plus a` jour de chacun de ces sujets, elle reﬂe`te les




Lobes, constantes de temps et
calibration en ﬂux
La connaissance des lobes (re´ponse spatiale des de´tecteurs) est ne´cessaire a` la reconstruction du
spectre de puissance en particulier a` haut . Une mauvaise connaissance de cette re´ponse induit en eﬀet
une erreur syste´matique si nous cherchons a` caracte´riser les anisotropies de tempe´rature a` petite e´chelle
angulaire (cet eﬀet est de´crit dans le chapitre 10.1.2).
Les lobes de´pendent principalement de deux e´le´ments : le te´lescope, et la forme et l’ouverture des
cornets (a` 10K pour Archeops, et a` 4K pour Planck). Leur mesure est par ailleurs aﬀecte´e par la constante
de temps du bolome`tre.
Ce chapitre montre comment nous les avons caracte´rise´s dans Archeops : en pointant au sol une source
de calibration et en vol en utilisant les donne´es sur Jupiter.
L’analyse des lobes principaux de´crite dans ce chapitre pre´sente plusieurs facettes :
∗ Tout d’abord en reconstruisant les cartes de Jupiter, nous ve´riﬁons que le pointage a e´te´ correcte-
ment reconstruit pour la pe´riode en temps correspondant a` la de´tection de cette plane`te.
∗ Cette analyse nous permet de reconstruire les positions des centres des cornets dans le plan focal
vues sur le ciel. Cette connaissance est indispensable pour passer du pointage reconstruit pour une
diode du senseur stellaire a` celui correspondant a` chaque bolome`tre.
∗ L’e´tude plus pre´cise des lobes nous permet d’extraire des parame`tres de l’instrument, tels que les
temps de re´ponse des de´tecteurs.
∗ Enﬁn nous pouvons utiliser les cartes produites pour estimer la calibration du ﬂux dans chacune
des voies bolome´triques.
Les donne´es e´tudie´es dans ce chapitre correspondent au vol Archeops du 29 janvier 2001 (KS1) et des
campagnes de calibration pre´alables.
Nous commenc¸ons par l’analyse des lobes mene´e a` partir des donne´es de calibration au sol. Nous
passons ensuite aux donne´es en vol ou` l’analyse est pre´sente´e en deux e´tapes : dans un premier temps
nous n’utilisons que les donne´es brutes du senseur stellaire pour reconstruire les cartes de Jupiter, puis
nous prenons en conside´ration le pointage complet en coordonne´es sur le ciel. Nous passons ensuite a` la
calibration en ﬂux des de´tecteurs, puis a` l’extraction des parame`tres de l’instrument tels que les constantes
de temps. Nous comple´tons cette analyse des lobes principaux par une estimation des lobes lointains.
Ce travail a e´te´ mene´ en collaboration avec J.C. Hamilton, et, pour ce qui est de l’e´tude des constantes
de temps, avec M. Piat.
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Figure 9.1 : Absorption de l’atmosphe`re avec et sans vapeur d’eau, exprime´e comme une tempe´rature de
brillance dans la gamme des micro-ondes (la fre´quence est donne´e en GHz)[67].
9.1 Caracte´risation des lobes au sol
Aﬁn de mesurer les lobes d’Archeops au sol, nous installons la nacelle sur une table de pointage
construite a` l’ISN/LPSC et nous visons une source “thermique” provenant du meˆme laboratoire [65]. Dans
les sections qui suivent nous expliquons le principe de la mesure et montrons les re´sultats correspondants
aux calibrations au sol a` Kiruna en 2000.
9.1.1 Principe de la mesure
La “table” ou plate-forme de pointage a e´te´ pre´sente´e dans la section 2.1 par la ﬁgure 2.2. Elle est
e´quipe´e d’amortisseurs aﬁn d’e´viter que les vibrations me´caniques ne soient transmises a` l’instrument
ce qui entraˆınerait une augmentation du bruit sur les bolome`tres, voire un e´chauﬀement du cryostat.
Deux types de mouvements sont possibles, l’un en azimuth et l’autre en e´le´vation, nous permettant de
construire des cartes autour d’un point vise´.
La source que nous visons est une source millime´trique couvrant environ 1 m2. Elle est module´e a` 8
Hz et son spectre est celui d’un corps noir refroidi a` 50K. La modulation permet de faire une de´tection
synchrone du signal et de s’aﬀranchir ainsi de nombreux bruits de fond. Le sche´ma de principe de cette
source est indique´ sur la ﬁgure 9.2.
Lors d’une se´ance de pointage, nous ne conside´rons essentiellement que les trois premie`res bandes de
fre´quence d’Archeops : en eﬀet l’absorption par l’atmosphe`re du signal provenant de la source thermique,
de´ja` pre´sente a` 353GHz, est trop grande a` 545GHz. Il a e´te´ montre´ qu’a` 353GHz, les ﬂuctuations de
l’absorption du rayonnement e´mis par l’atmosphe`re induisent un signal sur les bolome`tres de l’ordre de
grandeur du bruit a` cette fre´quence. De plus il faut prendre en compte le degre´ d’humidite´ dans l’air qui
augmente encore l’absorption de l’atmosphe`re [66], comme le montre la ﬁgure 9.1. Une mesure ﬁne des
lobes au sol pour les bandes a` 353GHz et 545 GHz ne´cessiterait donc non seulement un tre`s grand temps
d’observation mais aussi un temps tre`s sec.
L’utilisation de la source thermique est pre´ce´de´e de l’utilisation d’une diode Gunn que nous plac¸ons
au meˆme endroit que la source et qui e´met un signal beaucoup plus fort : ceci nous permet de centrer
approximativement la table dans la direction de pointage. Nous utilisons e´galement un laser pour mesurer
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Figure 9.2 : Vue e´clate´e de la source Thermique construite a` l’ISN/LPSC : nous remarquons principalement le
chopper en (9) et en (8) les secteurs chauﬀants .
l’alignement du senseur stellaire avec le te´lescope.
La grande diﬀe´rence concernant la conﬁguration de l’instrument par rapport aux mesures en vol des
lobes provient de l’utilisation au sol d’une feneˆtre en polye´thyle`ne de 15 mm d’e´paisseur environ. Cette
feneˆtre se ﬁxe au sol sur la vanne d’entre´e du cryostat. Elle permet de prote´ger la feneˆtre en polypropyle`ne
de quelques µm d’e´paisseur qui, elle, est utilise´e en vol. Cette e´paisseur de quelques µm est en eﬀet de´ﬁnie
de fac¸on a` supporter une diﬀe´rence de pression de l’ordre de 30 mbars entre l’inte´rieur du cryostat et
l’exte´rieur, ce dont nous avons besoin en conﬁguration de vol (l’ouverture de la vanne d’entre´e ne se fait
que lorsque cette diﬀe´rence de pression est atteinte).
9.1.2 Re´sultats
L’analyse des donne´es est ensuite tre`s simple, nous de´plac¸ons l’instrument en azimuth/e´le´vation via
la table de pointage puis nous eﬀectuons une de´tection synchrone du signal au vol.
Nous obtenons ainsi pour chaque cornet une “mini” carte du lobe en azimuth/e´le´vation. La ﬁgure
9.3 montre la carte comple`te reconstitue´e a` partir des 16 “mini” cartes correspondant aux 16 bolome`tres
(correspondant a` la disposition de la ﬁgure 4.1). Les bolome`tres a` 353GHz ont un rapport signal sur bruit
plus faible que les plus basses fre´quences a` cause de l’absorption de l’atmosphe`re dans cette bande. De
plus le bolome`tre 143B03 est trop bruyant pour que nous puissions extraire un signal.
Nous remarquons que, pour certaines voies, le lobe semble eˆtre compose´ de deux maxima notamment
sur la seconde et la troisie`me ligne (nous comptons du haut vers le bas) correspondant, pour la seconde
ligne : aux bolome`tres 217K06 (second), 217K04 (troisie`me), 217K03 (dernier), et pour la troisie`me : aux
bolome`tres 143K03 et 217T06. Trois de ces bolome`tres sont des cornets multimodes. Nous reviendrons
sur ce point avec l’analyse des donne´es en vol.
A chaque lobe nous pouvons associer une gaussienne a` 2 dimensions, de´crite par sept parame`tres (A0,
A1, x0, y0, a, b, θ) :
F (x, y) = A0 +A1 exp−U/2 (9.1)
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Les valeurs correspondants aux donne´es au sol sont montre´es entre parenthe`ses dans le tableau 9.8. Nous
commenterons plus en de´tails ces re´sultats en les comparant a` ceux obtenus en vol (cf. section 9.3).
9.1.3 Commentaires
Cette analyse ne nous permet d’avoir acce`s qu’a` une premie`re estimation des lobes, avec comme
limitations : l’utilisation de la feneˆtre en polye´thyle`ne qui peut faire varier le´ge`rement la forme des lobes,
et l’absorption par l’atmosphe`re qui re´duit le rapport signal sur bruit a` haute fre´quence. Ne´anmoins,
ce type de mesure permet de montrer que l’alignement des e´le´ments dans le cryostat est satisfaisant au
premier ordre et que les bolome`tres sont correctement re´gle´s. Voyons de´sormais comment nous proce`dons
en vol et comment les re´sultats obtenus dans les diﬀe´rentes analyses se comparent.
9.2 Caracte´risation des lobes en vol sans reconstruction du poin-
tage
La reconstruction du pointage est un travail minutieux qui a e´te´ rendu plus diﬃcile encore pour le
vol KS1 par les balancements de la nacelle lie´s aux forts vents dans la stratosphe`re. De ce fait l’analyse
des lobes s’est faite en deux e´tapes : dans un premier temps nous avons utilise´ les donne´es brutes du
senseur stellaire (cette section) tant que la reconstruction du pointage e´tait en cours et dans un second
temps (section suivante) nous avons utilise´ les coordonne´es de pointage sur le ciel. Dans les deux cas,
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Figure 9.4 : Image de Jupiter dans le senseur stellaire pour un seul tour : en ordonne´es nous repre´sentons le
nume´ro de diodes et en abscisse le nume´ro d’e´chantillon, en Z nous montrons le signal mesure´. Un ajustement de
cette image nous permet de de´terminer la position de Jupiter en nume´ro d’e´chantillon (XSST ) et l’e´le´vation en
nume´ro de diode correspondant (YSST ).
nous reconstruisons les lobes a` partir des donne´es de Jupiter dans les bolome`tres1.
9.2.1 Se´lection du signal
Nous supposons dans l’analyse que la vitesse de rotation de la nacelle est constante durant le vol et
que nous faisons un tour en de 4400 e´chantillons. Ceci nous permet d’attribuer un nume´ro de tour a`
chaque e´chantillon.
Signal du Senseur Stellaire (SST)
Nous commenc¸ons par soustraire une ligne de base au signal en temps provenant du senseur stellaire
(SST) a` partir duquel nous pouvons reconstruire l’image de Jupiter dans la matrice de diodes comme le
montre la ﬁgure 9.4 : ici Jupiter est vu par 3 diodes sur environ 6 e´chantillons conse´cutifs.
Nous cherchons a` de´terminer deux parame`tres a` partir de l’analyse des donne´es du SST :
∗ les nume´ros d’e´chantillons pour lesquels le SST croise Jupiter (XSST ) : cela permet d’obtenir un
point de re´fe´rence quant a` la position relative des bolome`tres et des diodes du SST.
∗ l’e´le´vation de Jupiter pour les croisements correspondants (dans un premier temps en nume´ro de
diode (YSST ) puis en minutes d’arc).
Ces parame`tres sont obtenus en ajustant sur les images pre´ce´demment obtenues une gaussienne a` 2
dimensions. Cet ajustement est illustre´ par les ellipes sur la ﬁgure 9.4. Aﬁn de ne se´lectionner que les
tours pour lesquels nous avons de´tecte´ Jupiter (et non pas un glitch par exemple), nous retirons tous les
tours pour lesquels la valeur ajuste´e de XSST est a` plus de quatre sigmas de la valeur moyenne.
Reconstruction de l’azimuth et de l’e´le´vation
Aﬁn de reconstruire l’azimuth et l’e´le´vation, nous utilisons le fait que la valeur moyenne de la vitesse
de rotation est de 4400 e´chantillons par tour, ce qui repre´sente un angle sur le ciel par e´chantillon de :
θcov = 360× 60× cos(42o)/4400 = 3.64 arcmin (9.3)
1Lors de ce vol on a croise´ Jupiter deux fois (cf. ﬁgure 2.4) : dans la suite on utilisera le terme “monte´e” pour le premier
croisement et “descente” pour le second. La monte´e de Jupiter a eu lieu entre SN=104389949 et 104878469 et la descente
entre SN=105328388 et 105813611 pour le vol KS1. Lors du vol KS1 conside´re´ ici, Jupiter avait comme coordonne´es sur le
ciel : α = 3.95 heures and δ = 19.73 degre´s.
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42o est l’e´le´vation moyenne de la barrette de diode. La prise en compte de la vitesse de rotation extraite
de la mesure de la pe´riode du pivot ou du senseur stellaire2 s’est re´ve´le´e infructueuse : l’impre´cision sur
la mesure de la vitesse instantane´e de´gradant nos re´sultats.
Pour reconstruire l’e´le´vation, nous utilisons la formule suivante [68] ajuste´e sur les donne´es de Jupiter
dans le SST :
Elevation (arcmin) = 60× (0.0316nd) (9.4)
ou` nd est le nume´ro de diode.
Figure 9.5 : Illustration des pendulations de Jupiter dans le SST : Figure du haut : valeur ajuste´e de XSST (en
nume´ro d’e´chantillon) en fonction du nume´ro de tour. Figure du bas : YSST (en minutes d’arc) en fonction du
nume´ro de tour.
Pour illustrer l’eﬀet des pendulations de la nacelle, nous repre´sentons sur la ﬁgure 9.5 la valeur moyenne
des coordonne´es de Jupiter dans le senseur stellaire, XSST et YSST , obtenues pour chaque tour retenu.
La dispersion sur XSST est de deux a` trois nume´ros d’e´chantillon, alors que la dispersion sur YSST est
de l’ordre de 40 minutes d’arc.
Signal des bolome`tres
Nous reconstruisons ensuite pour chaque bolome`tre sa position relative par rapport a` une diode donne´e
de la barrette de diodes en nume´ro d’e´chantillon (X) et en nume´ro de diode (Y ).
Pour chacun des tours retenus a` l’e´tape pre´ce´dente, nous ajustons la position en nume´ro d’e´chantillon
de Jupiter dans les bolome`tres et nous obtenons la diﬀe´rence entre leur position et celle de la diode 25
de la barrette : nous devons alors supposer que la barrette de diode est verticale et que la direction de
rotation de la nacelle est perpendiculaire a` cet axe. Un exemple d’un tel ajustement est montre´ sur la
ﬁgure 9.6 pour le bolome`tre 217K06 pour un tour : l’asyme´trie du proﬁl est duˆ au temps de re´ponse du
bolome`tre (sur la partie droite du spectre cf. section 9.5).
2Nous n’avons pas non plus pu utiliser les donne´es du magne´to-me`tre a` cause d’un eﬀet de diaphonie observe´ entre son
signal et celui du pivot.
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Figure 9.6 : Signal de Jupiter dans le bolome`tre 217K06 (en µV ) en fonction du nume´ro d’e´chantillon pour un
tour : un ajustement gaussien (en trait plein) est superpose´.
9.2.2 Re´sultats et Commentaires
Nous obtenons a` la ﬁn de cette proce´dure, pour chaque bolome`tre, sa position en azimuth et e´le´vation
relative a` la barrette de diodes. Nous pouvons donc construire des cartes de Jupiter.
Du fait des mouvements de la nacelle au de´but du vol nous avons moins de tours utilisables pour la
monte´e que pour la descente de Jupiter : nous avons donc combine´ les deux jeux de donne´es pour toutes
les voies sauf pour les bolome`tres a` 143GHz pour lesquels les donne´es a` la monte´e ne sont pas exploitables
parce que des changements de gains des bolome`tres ont e´te´ eﬀectue´s a` ce moment la`.
Reconstruction du Plan Focal
La ﬁgure 9.7 repre´sente l’image du plan focal ainsi obtenue3. Pour une raison d’esthe´tisme, celle-ci a
e´te´ lisse´e par interpolation line´aire. Nous voyons que nous sommes limite´s pour reconstruire les lobes en
e´le´vation par la taille de la barrette de diodes. Ne´anmoins les re´sultats sont prometteurs et les FWHM
des lobes sont proches de celles mesure´es au sol (cf. section suivante et ﬁgure 9.7 pour une comparaison
plus de´taille´e).
Les valeurs ajuste´es des positions, des FWHMs, de l’angle de rotation et l’amplitude des lobes sont
re´sume´s dans la table 9.8. Les valeurs entre parenthe`ses correspondent aux mesures au sol (cf. section
9.1). Compte tenu de la limitation de cette analyse lie´e a` la taille de la barrette de diodes, nous ne
donnons les re´sultats que pour les deux lignes du centre du plan focal (cf. table 9.8). Pour les bolome`tres
correspondant, la pre´cision sur la mesure des lobes est limite´e par l’e´chantillonnage en e´le´vation (duˆ aux
mouvements de la nacelle), et nous n’obtiendrons probablement pas de meilleurs re´sultats, meˆme avec
un pointage complet. Par contre, pour les autres bolome`tres, la taille de la barrette de diode ne sera plus
une limitation.
Positions des bolome`tres dans le plan focal
Nous nous inte´ressons maintenant a` la position reconstruite des bolome`tres dans le plan focal, qui
nous permet de ve´riﬁer l’alignement de l’optique. La ﬁgure 9.9 pre´sente les positions des centres des lobes
3Les amplitudes ont e´te´ normalise´es a` 1.
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Figure 9.7 : Reconstruction du plan focal en Azimuth et Ele´vation : les fonctions ajuste´es sont superpose´s
repre´sentent les courbes a` 0.25, 0.5 et 0.75 σ. Les 42 diodes de la barrettes sont repre´sente´es par les cercles. Les
croix correspondent aux positions ajuste´es des centres des lobes.

























































































































































































































































































































































































































































































































































































Table 9.8 :Pour chaque bolome`tre : re´sultat de l’ajustement gaussien applique´ au lobe. Les quantite´s sont
toutes en minutes d’arc sauf pour θ qui est donne´ en radians et l’amplitude en µV . Les valeurs donne´es entre
parenthe`ses correspondent aux mesures au sol (cf. section 9.1). Des “x” remplacent les parame`tres pour lesquels
il a e´te´ impossible de faire la mesure.
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Figure 9.9 : Reconstruction du plan focal a` partir des valeurs ajuste´es des centres des lobes extraites des
donne´es en vol (en noir) et au sol (en rouge). Les droites superpose´es sur la ﬁgure correspondent a` la direction
globale de chaque ligne de bolome`tre (meˆme code de couleur).
en noirs pour cette analyse, et en rouge pour les donne´es au sol.
Nous voyons sur cette ﬁgure que l’orientation du plan focal ne suit pas l’axe horizontal. Nous pou-
vons ajuster la pente des trois lignes supe´rieures du plan focal (meˆme si la troisie`me ligne est tre`s peu
e´chantillonne´e en e´le´vation) et nous re´sumons les re´sultats obtenus dans la table 9.10. La pente ajuste´e
sur les donne´es en vol est sept fois plus grande que celle trouve´e sur les donne´es au sol, ce qui semble
indiquer que la direction de scan est incline´e par rapport a` l’orientation des bolome`tres. Ceci peut eˆtre
duˆ au choc subit par la nacelle au cours du premier vol rapidement interrompu du mois de janvier a` la
suite de quoi la nacelle avait e´te´ re´cupe´re´e dans un champ de neige. L’eﬀet est malgre´ tout ne´gligeable
puisque tre`s faible compare´ a` la valeur des FWHMs.
explications Elv (arcmin) σ(Elv) pente σ(pente)
ligne 1, en vol 83.78 0.57 −0.30 10−01 0.08 10−01
ligne 1, au sol 82.27 0.40 −0.04 10−01 0.07 10−01
ligne 2, en vol 54.59 0.30 −0.24 10−01 0.03 10−01
ligne 2, au sol 53.63 0.38 −0.02 10−01 0.05 10−01
ligne 3, en vol 26.22 2.5 −0.31 10−01 0.37 10−01
ligne 3, au sol 25.08 0.9 0.04 10−02 0.07 10−02
Table 9.10 :Valeurs de la pente et de l’e´le´vation moyenne obtenues pour les trois lignes supe´rieures du plan
focal (cf. ﬁgure 9.9) avec les donne´es en vol et les donne´es au sol. Ces chiﬀres correspondent respectivement aux
lignes noires (en vol) et rouges (au sol) de la ﬁgure 9.9.
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Figure 9.11 : Echantillonnage de Jupiter vu par le bolome`tre 143K03 (chaque croix blanche correspond a` un
e´chantillon) : nous remarquons qu’en e´le´vation l’e´chantillonnage est tre`s ine´gal.
FWHMs
L’e´chantillonage en e´le´vation est bien loin d’eˆtre le meˆme en vol et au sol. De plus dans les deux cas
il est bien plus pre´cis en azimuth qu’en e´le´vation (au sol nous pouvons e´chantillonner aussi pre´cise´ment
que l’on veut en azimuth alors qu’en e´le´vation il faut proce´der par pas pour soulever la nacelle).
Pour plus de de´tails sur l’un des lobes en vol, nous montrons sur la ﬁgure 9.11 l’e´chantillonnage de
l’image de Jupiter vu par le bolome`tre 143K03. Nous remarquons qu’il est tre`s ine´gal en e´le´vation. De
plus la pre´cision en azimuth est bien meilleure qu’en e´le´vation. Quelque soit la fac¸on dont les donne´es
en vol seront analyse´es, la connaissance des lobes pour cette ligne de bolome`tres sera limite´e par cette
couverture irre´gulie`re en e´le´vation qui provient des balancements de la nacelle.
Par contre, comme nous supposons que la vitesse de rotation reste constante en vol, la largeur en
azimuth du lobe est probablement surestime´e, ce qui est compatible avec ce que nous obtenons des
comparaisons de la seconde ligne du plan focal pour laquelle les FWHM obtenues tournent autour de 12
minutes d’arc en vol contre 11 minutes d’arc au sol.
9.2.3 Conclusion
La me´thode de reconstruction de´crite dans cette section a e´te´ la premie`re mise en oeuvre pour re-
construire les lobes en vol dans la collaboration Archeops. Globalement les mesures au sol et celles en vol
pre´sente´es dans cette section sont compatibles pour celles qui ont pu eˆtre compare´es.
Ne´anmoins, en ce qui concerne cette analyse :
∗ Pour les bolome`tres aux extre´mite´s (en e´le´vation) du plan focal, nous ne pouvons pas donner de
valeurs de FWHM/positions (...) puisque les images de Jupiter que nous obtenons sont partielles
du fait de la taille de la barrette de diodes.
∗ Pour les lobes de la troisie`me ligne, l’e´chantillonnage est si pauvre en e´le´vation que nous ne pouvons
de´terminer pre´cise´ment les FWHM.
156 Chapitre 9. Lobes, constantes de temps et calibration en ﬂux
Figure 9.12 : Reconstruction du plan focal utilisant les donne´es de pointage, attention cette fois en abscisse
nous avons repre´sente´ (-azimuth).
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Nous nous attendons a` ce que la mesure des lobes prenant en compte le pointage complet donne des
re´sultats plus pre´cis. Cependant, la mesure restera limite´e par les mouvements de la nacelle puisqu’ils
ont une implication directe sur l’e´chantillonnage en e´le´vation des lobes.
Nous ne pouvons pas conclure a` ce stade de l’analyse si les cornets multimodes (ceux a` 545GHZ, et
les 217K04, 217T06 et 217K06 [69]) ont bien deux maxima comme nous l’avons vu lors des donne´es au
sol.
9.3 Reconstruction des lobes a` partir du pointage complet
Pour cette analyse, nous utilisons les valeurs des coordonne´es α, δ de la diode 25 reconstruites a` partir
des donne´es du senseur stellaire4 [70]. De plus nous interpolons line´airement ces coordonne´es entre les
nume´ros d’e´chantillons pour lesquels une solution de pointage a e´te´ trouve´e.
Nous utilisons e´galement la longitude et la latitude du ballon reconstruits a` partir du GPS, ce qui
nous permet de calculer la diﬀe´rence en azimuth et e´le´vation entre la diode 25 (resp. az25 et el25) et
Jupiter (resp. azjup et eljup) sur le ciel en utilisant les relations :
δ(az) = (az25 − azjup) cos(el25) (9.5)
δ(el) = (el25 − eljup) (9.6)
9.3.1 Reconstruction du plan focal : pre´cision du pointage
La premie`re e´tape du de´pouillement des donne´es est de reconstruire la position des bolome`tres dans
le plan focal. Cet exercice a un double but : ve´riﬁer que l’axe de scan est bien paralle`le avec les lignes de
bolome`tres, mais aussi et surtout ve´riﬁer que le pointage a e´te´ correctement reconstruit, au moins durant
la pe´riode des donne´es ou` Jupiter est observe´.
La carte de Jupiter vue par chacun des bolome`tres est repre´sente´e sur la ﬁgure 9.12 ou` nous avons
normalise´ a` un le ﬂux au maximum du lobe (0.5 pour les bolome`tres polarise´s) et ou` nous avons utilise´
une interpolation 2D.
Nous remarquons que les bolome`tres qui ont une forme de lobe plus allonge´e (217K04, 217K06, 217T06,
545K01, 545K02) sont ceux qui sont e´quipe´s de cornets multimodes, comme nous en avions de´ja` pu en
avoir un aperc¸u avec les donne´es au sol.
Cette ﬁgure montre aussi que pour la partie du vol pour laquelle nous voyons Jupiter, la pre´cision sur
la reconstruction du pointage est meilleure que 10 minutes d’arc.
Cette analyse a e´te´ eﬀectue´e sur plusieurs ite´rations de la reconstruction du pointage et a permis
de faire e´voluer cette dernie`re. Un exemple typique d’une erreur dans la reconstruction du pointage est
illustre´e par la ﬁgure 9.13 sur laquelle nous indiquons la carte obtenue individuellement pour la monte´e
et la descente de Jupiter pour le bolome`tre 217K02 lors d’une version interme´diaire de la reconstruction
du pointage. Nous remarquons qu’a` la descente le pointage est mal reconstruit vers le milieu du lobe.
9.3.2 Mesures des parame`tres des lobes
Comme dans la section pre´ce´dente nous analysons les cartes des lobes ainsi obtenues en appliquant
un ajustement a` deux dimensions pour extraire les valeurs des positions moyennes, et des FWHMs a` la
fois pour la monte´e et la descente de Jupiter (cf. table 9.18).
Positions
Sur la ﬁgure 9.15 sont repre´sente´es les positions moyennes ajuste´es en azimuth et e´le´vation sur le
ciel des lobes de chaque bolome`tre. Nous retrouvons le fait que les lignes des bolome`tres ne sont pas
parfaitement aligne´es avec la direction de scan sur le ciel, ce qui est probablement duˆ au fait que la
4Les ﬁchiers utilise´s sont Aﬃne V8 lobes.txt et ﬁchier gps complet.
158 Chapitre 9. Lobes, constantes de temps et calibration en ﬂux
Figure 9.13 : Cartes des lobes obtenues avec Jupiter sur le bolome`tre 217K02 pour la monte´e de Jupiter, la
descente et la combinaison des deux.
nacelle n’e´tait pas parfaitement e´quilibre´e, et corrobore les re´sultats de l’analyse pre´ce´dente. Les valeurs
ajuste´es correspondantes sont donne´es dans la table 9.14.
description Ele´vation σ(Elv) pente σ(pente)
minutes d’arc minutes d’arc
ligne 1, en vol 37.99 0.23 0.18 10−01 0.03 10−01
ligne 2, en vol 11.37 0.21 0.15 10−01 0.03 10−01
ligne 3, en vol -15.75 0.18 0.24 10−01 0.03 10−01
ligne 4, en vol -43.33 0.24 0.25 10−01 0.04 10−01
Table 9.14 : Valeurs ajuste´es des pentes et des e´le´vations moyennes avec leurs erreurs correspondantes pour
chacune des quatre lignes de bolome`tres.
FWHM
Pour les bolome`tres a` 143GHz, la monte´e de Jupiter s’est produite au meˆme moment que les change-
ments de courants de polarisation : nous n’utiliserons donc pas ces donne´es dans l’analyse qui suit. Pour
tous les autres bolome`tres, les valeurs des FWHM extraites pour la monte´e de Jupiter sont compatibles
avec celles de la descente, nous ne donnons donc que les valeurs pour la combinaison des deux jeux de
donne´es (voir la table 9.18).
Les valeurs mesure´es sont plus grandes que celles attendues (les valeurs nominales e´tant de l’ordre de
5 minutes d’arc pour les hautes fre´quences et de 8 minutes pour les basses fre´quences). Nous montrerons
dans la suite que ceci est duˆ au temps de re´ponse du bolome`tre, qui s’ave`re eˆtre beaucoup plus long que
pre´vu (et non a` l’optique froide comme nous aurions pu le croire) : ceci est discute´ en de´tails dans la
section 9.5.
9.3.3 Commentaires
L’analyse de´crite dans cette section utilisant les donne´es de pointage permet d’extraire les parame`tres
des lobes avec la meilleure pre´cision. Elle a aussi l’avantage de ve´riﬁer en meˆme temps la proce´dure
de reconstruction du pointage, au moins pour les plages de temps correspondant au passage de Jupiter
devant les bolome`tres. Les parame`tres des lobes obtenus pour les trois analyses pre´sente´es dans ce chapitre
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Figure 9.15 : Reconstruction du plan focal a` partir des donne´es de pointage du SST dans la direction de scan.
sont compatibles. Nous avons e´galement mis en e´vidence que les cornets multimodes ont un lobe a` deux
maxima.
9.4 Calibrations d’Archeops
L’analyse des lobes de´crite dans les sections pre´ce´dentes nous permet d’extraire une calibration en
tempe´rature sur le ciel du signal mesure´ par les bolome`tres : c’est ce que nous de´crirons ici. Plusieurs
calibrateurs ont e´te´ utilise´s dans Archeops pour passer des µV mesure´s sur les bolome`tres a` des K sur le
ciel : le dipole, la galaxie et les sources ponctuelles (Jupiter et aussi Saturne dans le cas du vol de 2002).
Nous de´taillons dans cette section la fac¸on dont nous avons proce´de´ avec Jupiter et nous comparons les
re´sultats avec ceux obtenus avec les autres calibrateurs [71].
9.4.1 Introduction
Nous utilisons dans la suite la notation KRJ pour Kelvin Rayleigh-Jeans. Pour traduire une mesure







kT − 1 (9.7)





que nous pouvons continuer a` utiliser, par “abus de langage”, meˆme a` haute fre´quence. Dans ce cas nous
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Figure 9.16 : Re´ponse spectrale des diﬀe´rentes bandes de fre´quence d’Archeops.
Soit Wν la bande de fre´quence d’un de´tecteur, nous eﬀectuons avec les bolome`tres des mesures de
ﬂuctuations de tempe´rature par rapport a` la tempe´rature moyenne du CMB (T0 = 2.73K). Nous mesurons
























Pour Archeops, les re´ponses spectrales (Wν) sont pre´sente´es sur la ﬁgure 9.16. Le coeﬃcient de trans-
mission varie entre 0.1 et 0.4 et la forme des bandes est fonction des cornets B2B utilise´s. Via la relation
9.12, ces spectres nous permettent de calculer les coeﬃcients de calibration (permettant le passage des
KRJ aux KCMB) donne´s dans la table 9.17.
9.4.2 La calibration sur une source ponctuelle
Une fois que nous avons mesure´ les lobes, les coeﬃcients de calibration α en mKRJµV sont simplement









∗ TRJ = 170 KRJ est la tempe´rature de Jupiter [73],
∗ ΩP = 0.486 arcmin2 est l’angle solide de Jupiter (le diame`tre angulaire que nous utilisons ici est de
42.7 secondes d’arc).
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Bolos Coeﬀ (KCMB/KRJ)
143 (tous les bolos sauf 143B03 et 143T01) 1.7382
217K01, 217K02, 217K03 3.2755
217K04, 217K06 3.3051
217T06 3.1174
353 (tous les bolos) 14.1793
545 (tous les bolos) 121.2755
Table 9.17 :Valeurs des coeﬃcients permettant de passer des KRJ aux KCMB utilisant la forme des bandes
spectrales d’Archeops.
∗ Bmax est le ﬂux au maximum de la gaussienne.






L’incertitude dominante dans cette calibration provient de la tempe´rature de surface de Jupiter qui
n’est connue qu’a` 20 % pre`s.
Les facteurs de calibration en mKRJ/µV sont donne´s dans la table 9.18. Les bolome`tres les plus
sensibles sont ceux ayant des facteurs de calibration e´leve´s. Il est a` noter ne´anmoins que ces chiﬀres seuls
ne suﬃsent pas a` juger de la qualite´ d’un bolome`tre pour une analyse de physique, le niveau de bruit sur
les donne´es en temps est tout aussi essentiel.
Nous n’avons pas de´tecte´ de signal dans le bolome`tre aveugle, ce qui signiﬁe qu’il n’y a pas de cross-talk
e´lectrique mesurable entre ce bolome`tre et les autres.
Pour tester au premier ordre la cohe´rence du mode`le gaussien pour de´crire le lobe, nous pouvons






Les valeurs sont e´galement donne´es dans la table 9.18 et compare´es aux valeurs ajuste´es directement :
elles sont bien du meˆme ordre de grandeur.
9.4.3 Comparaison avec les autres calibrateurs
Les valeurs de la table 9.18 sont illustre´es par la ﬁgure 9.19 ou` elles sont compare´es aux coeﬃcients de
calibration calcule´s a` partir de l’e´tude de la galaxie et du dipole. Sur la droite nous montrons e´galement le
rapport entre les coeﬃcients de´termine´s sur Jupiter et ceux de´termine´s sur la galaxie. Nous remarquons
clairement une diﬀe´rence de re´gime par bande de fre´quence.
Nous remarquons que les coeﬃcients de calibration provenant de cette analyse sont syste´matiquement
supe´rieurs a` ceux de la calibration galactique, sauf pour les bolome`tres polarise´s. Cela peut eˆtre explique´
par le fait que nous sous-estimons l’eﬀet des lobes lointains, qui est par contre inte´gre´ dans l’analyse du
signal galactique. Nous reviendrons sur ce point dans la section 9.7.
9.5 Constantes de temps
Cette section est de´die´e a` l’analyse du temps de re´ponse des bolome`tres a` la fois sur les glitchs et sur
Jupiter [74]. Pour ce qui est de l’analyse sur Jupiter, comme le signal mesure´ par Archeops est simplement
le re´sultat de la convolution de deux eﬀets (le lobe optique et le temps de re´ponse), nous donnerons aussi
les valeurs des lobes optiques apre`s de´convolution.
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Bolos Azi Elv Bmax FWHM FWHM α (mKRJ α (mKCMB
(arcmin) (arcmin) (µV ) ﬁt(arcmin) eq(arcmin) /µV ) /µV )
b143b03 125.4 -16.4 78.8 10.8 10.9 7.7 13.4
b143k01 17.6 -45.9 23 12.9 13.1 18.4 32.0
b143k02 79.1 -44.8 75.9 11.4 10.7 8.3 14.4
b143k03 93.4 -17.1 38.3 11.8 11.0 15.5 26.9
b143k04 138.0 11.8 33.4 12.5 12.3 14.4 25.1
b143k05 47.0 10.7 60.4 11.6 11.3 9.3 16.2
b143k07 16.9 10.0 39.6 11.4 11.5 14.0 24.3
b143t01 124.6 39.4 49.2 11.2 11.1 11.9 20.7
b217k01 47.2 -46.0 33.4 11.5 12.1 14.8 48.6
b217k02 109.2 -44.2 34.9 11.4 11.6 15.5 50.6
b217k03 -15.7 8.6 15.7 11.0 11.4 35.4 115.9
b217k04 77.1 11.0 57.3 13.6 13.3 7.2 23.7
b217k06 109.3 11.9 63.2 12.4 12.3 7.5 24.9
b217t06 2.1 -19.0 71.7 12.9 12.9 6.0 18.9
b353k01 30.1 37.5 42.2 10.5 11.0 6.0 85.1
b353k02 29.0 37.2 33.2 12.0 11.9 7.7 109.2
b353k03 62.4 38.6 55.3 9.9 10.0 6.5 92.6
b353k04 60.8 38.6 31.3 11.5 12.9 6.9 97.8
b353k05 93.9 39.3 47.2 10.0 10.4 7.2 101.5
b353k06 93.7 39.4 54.4 10.2 10.6 5.9 83.7
b545k01 63.1 -17.7 50.5 14.1 13.9 7.5 903.5
b545k02 -0.8 37.0 46.7 12.7 13.3 8.8 1063.6
Table 9.18 :Les quatre premie`res colonnes montrent les re´sultats de l’ajustement de la gaussienne a` 2D,
donnant respectivement la position en Azimuth et en Ele´vation (en arcmin), l’amplitude au maximum, et la
FWHM issu de l’ajustement. Les deux dernie`res colonnes donnent les FWHMeq (cf. eq. 9.15) et les coeﬃcients
de calibration correspondants. Lorsque les donne´es a` la monte´e et a` la descente de Jupiter sont disponibles, nous
ne donnons ici que les valeurs combine´es (c’est a` dire pour tous les bolome`tres sauf ceux a` 143GHz).
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Figure 9.19 : Comparaison entre les diﬀe´rents coeﬃcients de calibration obtenus pour chaque bolome`tre. Les
valeurs repre´sente´es sur cette ﬁgure proviennent de la calibration dipole V2, et Firas V2 : les croix rouges
correspondent a` l’analyse de´crite dans ce chapitre, les e´toiles vertes sont extraites de l’analyse du signal du
dipole et enﬁn les ronds bleus proviennent de l’e´tude de la galaxie. Sur la droite nous montrons le rapport entre
les coeﬃcients de calibration sur Jupiter et sur la galaxie.
9.5.1 Mesure du temps de re´ponse a` l’aide des glitchs
Me´thode
Quand un rayon cosmique atteint un bolome`tre, la re´ponse en temps du syste`me est aﬀecte´ d’une
constante de temps de relaxation thermique. C’est cette constante de temps que nous cherchons a`
de´terminer dans cette section. Nous utilisons les donne´es du vol KS1 entre UT = 16.63h et UT = 23.41h
(SN = 104733800 et SN = 108464839).
Nous proce´dons en trois e´tapes : la de´tection, l’ajustement et ensuite la se´lection des glitchs. L’al-
gorithme de recherche de glitch est celui qui a de´ja` fait ses preuves sur les expe´riences Diabolo[75] et
Pronaos[76]. Nous de´tectons quelques centaines de glitchs sur les sept heures de donne´es processe´es.
Nous nous attendons a` ce que les constantes de temps des bolome`tres soient de l’ordre de 5 ms, sachant
que l’e´lectronique de lecture ajoute un moyennage sur 6 ms. Nous utilisons une me´thode des moindres
carre´s (χ2) pour extraire les valeurs des quatre parame`tres : tbegin pour l’instant de de´part du glitch, A
l’amplitude, τ la constante de temps de la re´ponse exponentielle du bolome`tre aux glitchs et enﬁn un
oﬀset.
Certains des “glitchs” ainsi de´tecte´s ne nous inte´ressent pas : soit il s’agit d’une source ponctuelle, soit
un rayon cosmique qui a interagi avec la plaque de cuivre...autant de phe´nome`nes non lie´s directement
a` la constante de temps du bolome`tre. Aﬁn de se´lectionner ceux qui sont utiles a` notre analyse, nous




0 < τ ≤ 1s
A ≥ 1µV
∆x
x ≤ 10% pour chaque x ∈ {tbegin;A; τ}
(9.16)
Les re´sultats sont re´sume´s dans le tableau 9.20 et sont compris entre 5 et 11 ms. Les FWHMcomp sont
les valeurs des FWHM obtenues apre`s convolution des lobes attendus et des valeurs de constante de
temps mesure´es.
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Bolos Nglitchs τ (ms) δτ FWHMcomp
143K04 201 10.7 1.6 15.8
143K05 252 6.1 0.7 11.1
143K07 362 5.1 0.8 10.3
217K01 185 5.3 1.1 10.5
217K04 189 8.3 0.6 13.2
217K05 170 11.5 1.1 16.7
353K02 132 12.7 2.6 16.9
545K01 102 5.4 3.5 8.5
Table 9.20 :Nombre de glitchs utilise´s pour l’analyse pour chaque bolome`tre, constantes de temps et erreurs
mesure´es, et valeurs des FWHMs extrapole´es des lobes.
9.5.2 Constante de temps et lobes avec Jupiter
Nous nous inte´ressons cette fois au signal en temps de Jupiter et cherchons a` de´convoluer l’eﬀet du
lobe de l’eﬀet de la constante de temps du bolome`tre.
Mode´lisation du signal
Le signal en nume´ro d’e´chantillon (SN) de Jupiter est mode´lise´ par la convolution d’une gaussienne
que nous associons a` la re´ponse optique des cornets (lobe optique) et d’une exponentielle de´croissante







2 ⊗ e−SN/τSN (9.17)
sur les donne´es se´lectionne´es dans la section 9.3. Nous inte´grons le signal S sur 6 ms (un e´chantillon)
pour prendre en compte la re´ponse de l’e´lectronique. Nous minimisons simplement un moindre carre´ pour
extraire σSN , et τSN .
Re´sultats
Les re´sultats obtenus sont repre´sente´s sur les ﬁgures 9.21 et donne´s plus explicitement dans la table
9.22 pour chaque bolome`tre. Nous retrouvons les valeurs attendues pour les FWHMs optiques d’apre`s la
ge´ome´trie des cornets back-to-back : entre 5 et 6 minutes d’arc pour les hautes fre´quences et environ 8
minutes d’arc pour les basses fre´quences. En ce qui concerne les temps de re´ponse, pour certains bolome`tre,
la pre´cision de la mesure est mauvaise (143B03 et 143T01, le dernier e´tant reconnu comme aﬀecte´ par un
bruit te´le´graphique). Pour les autres par contre nous remarquons une grande inhomoge´ne´ite´ des valeurs :
entre 5 et 15 ms. Ces re´sultats sont compatibles avec les mesures sur les glitchs.
Comparaison avec les re´sultats pre´ce´dents
En ce qui concerne les FWHMs, aﬁn de comparer les re´sultats obtenus pour les FWHMs des lobes ex-
traits des cartes de Jupiter (table 9.18) avec ces mesures issues des donne´es en temps, nous reconstruisons






Les re´sultats sont donne´s dans la troisie`me colonne de la table 9.22 et sur la ﬁgure 9.23, ou` les
e´toiles repre´sentent les FWHM provenant de l’analyse des lobes a` deux dimensions. Les deux re´sultats
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Figure 9.21 : Illustration des valeurs des lobes optiques (en minutes d’arc) sur la gauche et des temps de
re´ponse (en ms) sur la droite pour chacun des bolome`tres, mesure´es suite a` une de´convolution de chacun des
eﬀets sur du signal en temps de Jupiter.
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Bolome`tre FWHMopt(arcmin) τ(ms) FWHMtot
b143b03 6.21 ± 2.84 9.54 ± 7.19 10.68 ± 6.42
b143k01 7.85 ± 0.81 10.17 ± 2.25 12.44 ± 1.94
b143k02 8.70 ± 2.28 5.20 ± 0.74 10.51 ± 2.43
b143k03 8.91 ± 2.16 5.06 ± 0.70 10.62 ± 2.30
b143k04 7.99 ± 0.64 12.06 ± 1.10 13.62 ± 1.16
b143k05 8.25 ± 0.68 7.19 ± 1.08 11.14 ± 1.18
b143k07 8.33 ± 0.35 6.37 ± 0.43 10.78 ± 0.54
b143t01 6.30 ± 2.20 9.71 ± 5.51 10.87 ± 4.95
b217k01 8.53 ± 0.81 5.66 ± 0.28 10.58 ± 0.86
b217k02 8.51 ± 0.25 5.11 ± 0.29 10.28 ± 0.37
b217k03 7.89 ± 0.37 8.25 ± 0.27 11.41 ± 0.47
b217k04 7.97 ± 0.02 9.31 ± 0.42 12.07 ± 0.25
b217k06 8.95 ± 0.30 6.00 ± 0.22 11.13 ± 0.38
b217t06 8.04 ± 0.56 6.42 ± 1.03 10.55 ± 1.04
b353k01 5.04 ± 0.06 9.51 ± 0.46 9.68 ± 0.31
b353k02 4.56 ± 0.20 11.72 ± 0.66 10.53 ± 0.54
b353k03 5.45 ± 0.46 7.57 ± 0.76 8.94 ± 0.82
b353k04 4.77 ± 0.36 13.98 ± 0.73 11.99 ± 0.72
b353k05 6.27 ± 0.27 7.01 ± 0.21 9.33 ± 0.35
b353k06 5.42 ± 0.21 6.62 ± 0.47 8.39 ± 0.45
b545k01 6.92 ± 0.74 6.62 ± 0.38 9.68 ± 0.85
b545k02 6.80 ± 0.18 9.36 ± 0.51 11.10 ± 0.44
Table 9.22 :Pour chaque bolome`tre : les deux premie`res colonnes donnent les valeurs des lobes optiques
(FWHMopt en minutes d’arc) et du temps de re´ponse (en ms) mesure´es suite a` une de´convolution de chacun
des eﬀets sur le signal en temps de Jupiter. La troisie`me colonne montre le lobe eﬀectif moyen sur le ciel
(FWHMtot en minutes d’arc).
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semblent compatibles e´tant donne´ que FWHMtot ne reﬂe`te en rien la forme du lobe dans la direction
perpendiculaire a` la direction de scan.
Figure 9.23 : FWHMtot (convolution du temps de re´ponse et du lobe optique) pour chaque bolome`tre. Les
e´toiles correspondent aux mesures de la sections 9.3.
9.6 Conclusion
Les FWHMs optiques reconstruites apre`s de´convolution des temps de re´ponse sur le signal en temps de
Jupiter sont en accord avec leurs valeurs nominales, a` savoir 5 minutes d’arcs pour les hautes fre´quences
et 8 minutes d’arc pour les basses fre´quences. Pour ce qui est des temps de re´ponse, les re´sultats des
mesures sont entre 5 et 15 ms et sont en accord avec les mesures eﬀectue´es sur les glitchs.
9.7 Estimation des lobes lointains
Aﬁn de mieux comprendre la diﬀe´rence obtenue entre les calibrations sur Jupiter et sur la galaxie, nous
nous eﬀorcerons dans cette section a` extraire le maximum d’information possible sur les lobes lointains.
9.7.1 Estimation des lobes lointains a` partir des donne´es au sol
Nous n’avons que peu de donne´es exploitables pour faire une premie`re estimation au sol des lobes
lointains : celles qui sont utilise´es ici ont e´te´ mesure´es en utilisant la diode Gunn sur une petite montagne
(le Ne´ron) a` Grenoble, le 29 Novembre 2000. A cette e´poque, les bolome`tres n’e´taient pas dans la meˆme
conﬁguration que pour le vol. La fac¸on de proce´der est la suivante : tout d’abord nous ajustons une
gaussienne a` 2 dimensions sur les cartes aﬁn d’extraire la contribution du lobe principal, puis nous
normalisons l’ensemble a` l’inte´grale du lobe ainsi de´termine´e. En inte´grant les cartes normalise´es sur des
disques de diame`tres de plus en plus grands (le centre des disques e´tant le centre du lobe principal), nous
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obtenons ainsi des proﬁls du lobe principal et des lobes secondaires que nous portons en fonction de la
distance au centre sur la ﬁgure 9.24.
Nous voyons que pour le 143K01 (qui reﬂe`te le comportement de tous les bolome`tres a` 143GHz),
nous avons environ 10 % du ﬂux dans le lobe lointain. Les pointille´s repre´sentent la contribution du lobe
principal seul. Sur les deux ﬁgures du bas nous pre´sentons les proﬁls en azimuth et e´le´vation des lobes. La
se´paration entre la contribution du lobe principal et celle du lobe secondaire apparaˆıt approximativement
pour un rayon entre 15 et 25 minutes d’arc selon le bolome`tre conside´re´ (20 dans le cas du 143K01).
Nous obtenons un rapport entre la contribution des lobes secondaires et celle du lobe principal a` 143
GHz de l’ordre de 1.1. Ceci explique en partie la diﬀe´rence que l’on observe entre la calibration sur Jupiter
et celle sur le dipole et/ou la galaxie (l’eﬀet syste´matique duˆ a` la pre´sence d’un lobe lointain non pris en
compte est plus important pour une calibration sur source ponctuelle que pour une calibration sur des
sources e´tendues pour laquelle les lobes lointains sont inte´gre´s).
A 217 GHz et a` plus haute fre´quence, il semble que la contribution des lobes lointains soit plus
faible, ne´anmoins le rapport signal sur bruit est beaucoup plus faible, et nous ne pouvons pas donner de
conclusions fermes pour ces bolome`tres.
9.7.2 Les lobes lointains a` partir des donne´es en vol
Voyons maintenant ce que nous pouvons extraire des donne´es en vol. Pour e´tudier les lobes lointains,
et aﬁn d’augmenter le rapport signal sur bruit, nous avons choisi de co-additionner les cartes de Jupiter
par bandes de fre´quence (comme indique´ sur la ﬁgure 9.25 en haut). De prime abord on remarque la
diﬀe´rence de pre´cision entre les donne´es au sol et en vol : la source utilise´e au sol e´tait en eﬀet beaucoup
plus lumineuse que Jupiter.
Nous pouvons ensuite comme pre´ce´demment appliquer une photome´trie d’ouverture aﬁn de comparer
les ﬂux dans les lobes lointains et le lobe principal dont les re´sultats sont pre´sente´s sur la ﬁgure 9.26. Nous
avons pu ainsi montrer que les lobes lointains concentrent environ 10 a` 20 % du ﬂux que nous mesurons
dans les lobes principaux pour les fre´quences de 143, 217 et 545 GHz, alors que cette proportion peut
atteindre 40 % pour les canaux a` 353 GHz.
Pour ces canaux, le rapport des coeﬃcients de calibration entre Jupiter et la galaxie est infe´rieur a`
1 (cf. ﬁgure 9.19) alors que la photome´trie d’ouverture montre que les lobes lointains dans ce canal sont
plus importants que dans les autres canaux.
9.7.3 Conclusion sur les lobes lointains
La diﬀe´rence observe´e entre les facteurs de calibrations du vol KS1 (ﬁgure 9.19) peut donc en partie
eˆtre attribue´e a` la pre´sence de lobes lointains. Malheureusement nous n’avons pas pu le prouver avec
certitude compte tenu du peu de donne´es exploitables sur le sujet, que ce soit en vol ou au sol. Une mesure
pre´cise des lobes lointains sur Archeops a e´te´ envisage´e lors de la campagne KS3 (avec de´placement de
la diode Gunn sur des cercles autour de la nacelle) mais n’a pas pu eˆtre mene´e a` bien. En contre-partie
la disparite´ des facteurs de calibration sur KS3 e´tait beaucoup plus faible que pour KS1. Il faut dire a`
ce stade que les lobes lointains viennent en partie de proble`mes de mises au point de l’alignement des
miroirs, ope´ration de´licate refaite a` chaque vol, a` chaud.
9.8 Conclusions
L’e´tude des sources ponctuelles telles que Jupiter nous apprend beaucoup sur les caracte´ristiques du
syste`me optique et bolome`trique. Nous avons pu extraire des donne´es en vol d’Archeops la ge´ome´trie du
plan focal (cruciale pour reconstruire le pointage par bolome`tre), la forme des lobes (permettant de re´duire
les erreurs syste´matiques sur la de´termination du spectre de puissance a` haut ), les FWHMs (ve´riﬁant
par la` meˆme la cohe´rence des donne´es de calibration au sol et en vol) et enﬁn les temps de re´ponse des
bolome`tres (qui est en accord avec les mesures sur les glitchs et dont nous pouvons de´convoluer l’eﬀet
pour les analyses de physique), sans compter une e´bauche d’analyse des lobes lointains. Il reste malgre´
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143K01
Figure 9.24 : Etude des lobes lointains pour le bolome`tre 143K01 obtenue au sol a` partir de l’analyse du signal
de la diode Gunn : en haut sont montre´s les lobes en e´chelle line´aire (a` gauche) et logarithmique (a` droite), ainsi
que le re´sultat de l’analyse photome´trique. En dessous sont repre´sente´es les projections (en X et en Y) des cartes
montre´es au dessus.
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tout des questions ouvertes comme, par exemple, la diﬀe´rence des facteurs de calibration entre les sources
ponctuelles et e´tendues.
Pour Planck, l’e´tude et la combinaison des re´sultats de l’analyse de plusieurs sources ponctuelles
devraient nous permettre d’obtenir une meilleure connaissance des lobes et des parame`tres y aﬀe´rant.
Pour KS3 les lobes ont e´te´ analyse´ en utilisant la meˆme proce´dure [77] et donne les re´sultats montre´s
sur la ﬁgure 9.27 qui ont e´te´ utilise´s pour l’analyse pre´sente´e en [20].
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Figure 9.25 : Lobes obtenus par co-addition des cartes dans les diﬀe´rentes bandes de fre´quences obtenues a`
partir des donne´es Jupiter en vol montre´s en e´chelle log.
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Figure 9.26 : Etude des lobes lointains pour le canal a` 143GHz obtenu a` partir des donne´es de vol : en haut
sont montre´s les lobes en e´chelle line´aire (a` gauche) et logarithmique (a` droite), ainsi que le re´sultat de l’analyse
photome´trique. En dessous sont repre´sente´es les projections (en X et en Y) des cartes montre´es au dessus.
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Figure 9.27 : Lobes mesure´s sur KS3 avec les donne´es sur Jupiter.

Chapitre 10
Transforme´es de Fourier sur les
cercles dans Archeops
Ce chapitre montre comment nous pouvons mener a` bien une analyse de donne´es en utilisant la
me´thode de la transforme´e de Fourier sur les cercles (les Γm). Nous verrons tout d’abord pourquoi et
comment ce genre d’analyse est faisable et comment s’y traduisent quelques eﬀets expe´rimentaux majeurs
tels que les lobes, ou les constantes de temps. Puis nous reprendrons les re´sultats qui ont e´te´ expose´s dans
[78] et qui montrent comment revenir au domaine des C apre`s une mesure des Γm et comment combiner
les donne´es provenant de plusieurs bolome`tres. Nous passerons ensuite a` l’analyse des donne´es d’Archeops
dans ce cadre et montrerons ce que nous avons pu en extraire : a` la fois sur les eﬀets syste´matiques dans
le cas du vol de KS2 et sur le CMB directement dans le cas du vol KS3.
10.1 Introduction Ge´ne´rale
Nous avons de´crit dans le chapitre 1 l’extraction du spectre des C des anisotropies de tempe´rature.
Cette me´thode (comme les fonctions de corre´lations 2D, les C(θ)) ne´cessite une projection des donne´es
sur une carte, ce qui implique un moyennage de l’information par pixel. Or ce que nous mesurons ce
sont des donne´es en temps. Plus pre´cise´ment, dans le cas d’expe´riences comme Planck et Archeops, nous
mesurons ces anisotropies sur des cercles (plus ou moins bien e´chantillonne´s dans le cas d’Archeops).
Nous pouvons donc chercher a` exprimer la tempe´rature dans la direction (Θ, φ) le long d’un cercle
d’angle d’ouverture Θ (de l’ordre de 40 degre´s pour Archeops et 90 degre´s pour Planck). La tempe´rature






T (Θ, φ)e−imφdφ (10.1)














= (−1)|m|P|m|(Θ) . (10.4)
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Dans les sce´narios inﬂationnaires, les coeﬃcients am sont des variables ale´atoires gaussiennes [4] et nous
pouvons alors e´crire la relation de fermeture :
< αmα
′
m > = Γmδmm′ (10.5)
Le spectre de Fourier de´ﬁni par les Γm est ainsi l’e´quivalent sur les cercles du spectre C sur la sphe`re.
Nous pouvons aussi, dans le cas d’un de´tecteur parfait (pas d’eﬀet de lobe, pas de bruit, pas d’eﬀet de





Dans ce cas, les Γm suivent une loi de probabilite´ de χ22 lie´e a` la variance cosmique : elle est illustre´e par la
ﬁgure 10.1 qui pre´sente les re´sultats du calcul des spectres des mΓm obtenus a` partir de 100 simulations
des anisotropies du CMB diﬀe´rentes (sans bruit) pour lesquelles nous avons applique´ l’analyse de´crite a`
la section 10.4.
Figure 10.1 : Illustration de la variance cosmique sur le spectre des mΓm reconstruit pour une centaine de
simulations du vol KS3 d’Archeops (meˆme couverture du ciel, meˆme e´chantillonnage).
10.1.1 Eﬀet des constantes de temps, et ﬁltrage
Le spectre que nous mesurons, en analysant la transforme´e de Fourier du signal sur les cercles, nous
ame`ne a` mesurer un “pseudo”-spectre, Γ′m, a` partir duquel nous pouvons acce´der au spectre des Γm du
CMB en de´convoluant des eﬀets instrumentaux tels que les constantes de temps, le ﬁltrage ou encore les
lobes.
Nous pouvons estimer analytiquement l’eﬀet d’une constante de temps, τ . Il a e´te´ de´montre´ dans [79]
qu’elle introduit un facteur multiplicatif sur les Γm. Nous mesurons alors :
Γ′m = ΓmAm (10.7)
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fspin est la fre´quence de rotation de la nacelle ou du satellite. Notons que Am est inde´pendante de l’angle
d’ouverture.
Dans le cas d’Archeops, les donne´es en temps que nous analysons ont e´te´ de´convolue´es des constantes
de temps, nous n’eﬀectuerons donc pas cette correction. Par contre a` tout traitement du signal correspond
une fonction de transfert de ﬁltrage, note´e F, dont il faut tenir compte dans l’analyse et qui intervient







Elle est illustre´e par la ﬁgure 10.2 dans le cas de l’analyse d’Archeops [77].
Figure 10.2 : Illustration de la fonction F dans le cadre d’Archeops [77].
10.1.2 Eﬀet du lobe sur l’analyse
Equations
L’eﬀet d’un lobe gaussien syme´trique se traduit sur une analyse en C par l’introduction de facteurs





























lobe de 5 minutes
lobe de 6 minutes
lobe de 7 minutes
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lobe de 9 minutes
Figure 10.3 : A gauche : fonctions B d’Archeops correspondant aux 5 bolome`tres les plus sensibles. A droite,
pour un mode`le cosmologique donne´, eﬀet de lobes syme´triques de diﬀe´rentes re´solutions sur le spectre mΓm.
dans ce cas αbeam est la largeur a` mi hauteur de la gaussienne de´crivant le lobe. A titre d’exemple, nous
montrons les fonctions B d’Archeops (KS3) sur la ﬁgure 10.3 a` gauche [77].








Nous illustrons sur la ﬁgure 10.3 a` droite l’eﬀet sur de plusieurs tailles de lobes un meˆme spectre
de mΓm (nous supposons ici un lobe gaussien). Nous remarquons quu´ne me´connaissance de la FWHM
aurait un impact de`s le premier pic sous la forme d’une perte de puissance qui s’ampliﬁe vers les hauts
m.
Nous pouvons chercher a` de´terminer “empiriquement” une loi qui nous permettrait de passer d’une
courbe de mΓm avec un eﬀet de lobe a` une courbe de´convolue´e de cet eﬀet en supposant que nous
avons mesure´ les parame`tres du lobe inde´pendament. Pour ce faire nous e´tudions plusieurs mode`les
cosmologiques pour lesquels on calcule “the´oriquement” (via l’e´quation 10.6) le spectre des mΓm attendu
sans et avec eﬀet de lobe (ici nous prenons une FWHM de 7 minutes d’arc) puis nous comparons les
deux. Nous avons ainsi montrer que nous pouvions parame´triser le rapport entre le spectre sans eﬀet de
lobe et le spectre avec eﬀet, par la fonction :
f = 1.+ 0.2 10−5m + 0.4 10−5m2 − 0.6 10−8m3 + 0.5 10−11m4 . (10.13)
En corrigeant ainsi les courbes de mΓm nous obtenons une erreur relative infe´rieure au pour mille comme
le montrent les ﬁgures 10.4 pour deux mode`les cosmologiques tre`s diﬀe´rents : nous y illustrons le spectre
sans eﬀet de lobe, puis celui avec eﬀet mais corrige´ a` l’aide de la fonction 10.13 ainsi que l’erreur relative
re´siduelle).
Cette mode´lisation reste valide tant que les erreurs syste´matiques qui y sont lie´es sont tre`s petites
devant les erreurs statistiques, ce qui est largement le cas pour Archeops.





































Figure 10.4 : Illustration de la reconstruction du spectre des mΓm pour deux mode`les cosmologiques distincts
apre`s application de la formule 10.13 pour corriger de l’eﬀet d’un lobe de 7 minutes d’arc : chaque ﬁgure montre
en noir le spectre d’orgine, en vert celui pour lequel nous avons applique´ puis corrige´ de l’eﬀet de lobe et en rose
nous montrons l’erreur relative entre les 2 courbes (l’e´chelle en pourcent est alors indique´e sur la droite).
10.2 Γm et C
Nous avons vu par la relation 10.6 que Γm et C e´taient e´troitement lie´s. Il est a priori simple de
passer dans l’espace des Γm a` partir des C. Reste que cette me´thode d’analyse par la transforme´e de
Fourier est reste´e longtemps inutilise´e pour deux raisons :
∗ comment pouvons-nous combiner les mesures provenant de plusieurs de´tecteurs sachant que les Γm
sont lie´s a` un angle d’ouverture Θ donne´, lui-meˆme relie´ a` la position d’un bolome`tre dans le plan
focal de l’instrument ?
∗ une fois que nous avons les Γm comment pouvons-nous remonter aux C (sachant que la somme
porte sur tous les  et que beaucoup ne sont pas accessibles pour des raisons instrumentales) ?
Cette section tente de re´pondre a` ces deux questions (pour la seconde au moins dans le cas d’un de´tecteur
parfait). Elle re´sume les re´sultats principaux de [78] que nous re´utiliserons dans la suite de ce chapitre.
10.2.1 Invariance d’e´chelle
Le point de de´part de l’analyse qui suit est que nous avons remarque´ que le produit mΓm e´tait fonction
de la variable re´duite µ = msinΘ .
De´termination empirique
Cette loi d’invariance est illustre´e par la ﬁgure 10.5 a` gauche sur laquelle nous pre´sentons en gris
un spectre mΓm pour Θ = 40◦, et en noir le spectre obtenu a` partir du meˆme ciel pour Θ = 90◦. Ces
spectres ont e´te´ obtenus a` partir de la courbe (+ 1)C/4π de l’encadre´ en haut a` gauche. Les triangles
noirs superpose´s montrent un sous-e´chantillonnage du premier spectre avec une abscisse multiplie´e par
un facteur sin(90◦)/ sin(40◦) = 1.556. Nous observons que la loi d’invariance semble ve´riﬁe´e avec une
grande pre´cision loin dans le spectre.
Cherchons dans un premier temps a` de´terminer les mΓm pour un angle de Θ = 90◦ alors que l’ob-
servation nous donne acce`s a` Θ = 20, 30, 40, et 60◦, et comparons les re´sultats obtenus pour ve´riﬁer la
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Figure 10.5 : Figure de gauche : Spectres mΓm correspondant au spectre ( + 1)C/4π de l’encadre´ en haut a`
droite, pour un angle Θ = 40◦ (en gris), Θ = 90◦ (en noir) et pour Θ = 40◦ en appliquant la transforme´e
d’e´chelle - cf. texte - (triangles noirs). Figure de droite : diﬀe´rence en absolue des spectres Θ = 20, 30, 40, 60◦
transforme´s d’e´chelle avec le spectre a` 90◦ (plus petit est l’angle Θ plus grandes sont les oscillations de la ﬁgure.
L’encadre´ en haut a` droite montre le de´marrage de la courbe a` bas m.
validite´ de la loi d’invariance d’e´chelle. Il est a` noter que, pour pouvoir eﬀectuer une telle comparaison,
il faut interpoler les courbes Θ < 90◦ une fois les abcisses recalcule´es puisque leurs nouvelles abscisses ne
sont en ge´ne´ral pas des valeurs entie`res.
La ﬁgure 10.5 pre´sente a` droite la diﬀe´rence absolue entre les spectres ainsi obtenus et le spectre a`
Θ = 90◦. Nous remarquons que plus l’e´cart par rapport a` 90◦ est grand, plus grande est la diﬀe´rence
entre les spectres. Elle reste toutefois infe´rieure a` 2µK2 sur tout le domaine en m. Le calcul diverge a`
petit m (m < 2/ sinΘ) comme le montre l’encadre´ en haut a` droite de la ﬁgure de droite.
Dans la mesure ou` nous cherchons a` combiner les mesures des bolome`tres d’un meˆme plan focal, donc
avec des angles d’ouverture dont la diﬀe´rence n’exce`de pas quelques degre´s, nous pouvons utiliser cette
loi avec une pre´cision plus grande que 0.01%.
Interpre´tation ge´ome´trique
Partant du principe que le spectre des Γm est la transforme´e de Fourier de la fonction d’auto-
corre´lation sur le cercle du signal, plac¸ons nous dans le cadre de cette fonction que nous noterons A(δφ,Θ)
dans la suite : δφ e´tant la diﬀe´rence de phase entre deux points du cercle e´tudie´.
La se´paration angulaire entre ces deux points sur une sphe`re unite´ s’e´crit :




qui, pour de petits δφ donne :
δΨ  sinΘ sin δφ . (10.15)
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et nous retrouvons la loi d’invariance. De plus, sachant que la circonfe´rence de la sphe`re unite´ est de
2π sinΘ, l’harmonique de Fourier d’ordre m correspond a` une structure sur le ciel de taille 2π sinΘm .
Interpre´tation analytique





(/(m/ sinΘ))2 − 1d (10.18)
Ce qui montre que le produit mΓm ne de´pend que de la variation de la variable m/ sinΘ.
10.2.2 Reconstruction des C
Aﬁn de comparer les re´sultats obtenus par une analyse du spectre de Fourier et une analyse par les
C (que nous trouvons plus courament dans la litte´rature), nous cherchons a` de´duire une estimations des
C a` partir des Γm mesure´s. Dans un premier temps nous nous plac¸ons dans le cas ou` l’angle d’ouverture
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Figure 10.6 : Reconstruction des C a` partir des spectres de Γm. Figure de gauche : mode`le analytique pour un
angle de 90◦. Figure de droite : mode`le nume´rique pour un angle de 40◦.
Le cas Θ = 90◦
Deux voies peuvent eˆtre suivies pour reconstruire les C : l’une analytique et l’autre nume´rique. Dans le
premier cas, nous montrons que la relation 10.6 s’inverse, moyennant quelques approximations, donnant :
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ou` Γ′ est la de´rive´e de Γ(x) par rapport a` x, ou` x est de´ﬁni par  = m coshx et ou` la fonction Γ′(m) est









), σ  1 , (10.20)
nous obtenons les distributions porte´es sur la ﬁgure 10.6 a` gauche. La diﬀe´rence relative entre le spectre
C de de´part et celui reconstruit est infe´rieure au pourcent.
Nous pouvons e´galement re´soudre le proble`me nume´riquement, en utilisant simplement le fait que
l’e´quation 10.6 peut se re´e´crire sous forme matricielle [80][78] :











La matrice P(0) est par de´ﬁnition inversible.
Le cas Θ < 90◦
Dans le cas d’un angle d’ouverture plus petit, le cas est plus complique´ car le spectre de Fourier ne
contient pas toute l’information contenue dans les C : en eﬀet intuitivement de´ja` nous imaginons bien
que plus l’angle d’ouverture est petit, moins nous avons acce`s aux grandes structures. Cela se traduit par
le fait que :
∗ la fonction mΓ(m,Θ) ne peut eˆtre mesure´e qu’a´ partir de m/ sinΘ = 1
∗ toutes choses e´gales par ailleurs, l’e´chantillonnage en m des Γm est moins pre´cis quand Θ diminue
puisque la valeur maximale des  que nous pouvons obtenir est en mmax = max sinΘ.
De la meˆme fac¸on que pre´ce´dement nous pouvons suivre la voie analytique ou la voie nume´rique pour
re´soudre le cas Θ < 90◦.
Sur le plan analytique, nous remplac¸ons dans l’e´quation 10.19 la de´rive´e Γ′( coshx) par la de´rive´e




Γif(m sinΘ− i) . (10.23)
Sur le plan nume´rique, le principe est le meˆme, nous utilisons la loi d’invariance d’e´chelle et nous
calculons les Γ˜(m′) qui correspondent a` un angle de 90◦ :
Γ˜(m′) = sinΘΓ(m′ sinΘ,Θ) (10.24)
et nous limitons le nombre de coeﬃcients pour l’inversion de la matrice a` ceux pour lesquels nous avons
de l’information, a` savoir que m′ est compris entre le plus proche entier plus grand que 1/ sinΘ et max.
Nous avons alors :
C = P(0)−1˜Γ . (10.25)
Le re´sultat obtenu est pre´sente´ sur la ﬁgure 10.6 a` droite pour un angle de 40◦. La diﬀe´rence relative entre
le spectre reconstruit (triangle noirs) et le spectre de de´part (courbe noire sous-jacente) est de l’ordre
de 0.2% pour  > 50. Pour  ≥ 3, cette diﬀe´rence reste infe´rieure a` 10%, ce qui est bien en dec¸a de la
variance cosmique. Pour un angle de 80◦ l’accord est meilleur que le % pour toutes les valeurs de .
1Dans ce cas au cours de l’interpolation au augmente le σ d’un facteur 1/ sinΘ.
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10.2.3 Conclusion
Nous pouvons donc combiner simplement les spectres de Γm obtenus a` partir de plusieurs de´tecteurs
graˆce au facteur d’e´chelle de´ﬁni dans cette section (cf. Eq. 10.17) avec des erreurs syste´matiques ne´gligeables.
De plus dans le cas d’un de´tecteur non bruite´ nous pouvons reconstruire un spectre de C meˆme pour des
angles d’ouverture diﬀe´rents de 90◦. Toutefois ceci est au prix d’une perte d’information sur les premiers
 pour des angles d’ouverture Θ petits.
10.3 Eﬀets syste´matiques
Avant de passer a` l’extraction du signal des anisotropies du fond diﬀus cosmologique, nous pouvons
nous inte´resser a` la de´composition de Fourier du signal sur les cercles et notamment au comportement
en fonction du nume´ro du tour (ou du cercle) des coeﬃcients de cette de´composition. Nous allons voir
dans cette section ce que la transforme´e de Fourier du signal sur les cercles peut nous apprendre sur les
eﬀets syste´matiques.
Nous avons mene´ a` bien l’exercice sur le vol Archeops KS2 pour lequel les donne´es e´taient entache´es
d’un eﬀet syste´matique important pratiquement synchrone avec la rotation du ballon que nous appellons
dans la suite le “parasite”.
10.3.1 Signal en phase
La couverture du ciel lors de ce vol e´tait tre`s chahute´e a` cause de forts vents dans la stratosphe`re.
Nous avons donc, dans une premie`re e´tape du traitement du signal, chercher a` re´e´chantillonner les donne´es
re´gulie`rement en phase. Nous mesurons le signal
Si = S(φi) (10.26)
et nous cherchons a` calculer S˜k tel que :
S˜k = S(ϕk) (10.27)
ou` ϕk repre´sente un ensemble de valeurs de phase auxquelles nous voulons estimer le signal : ϕk = kδφ
ou` δφ indique la re´solution recherche´e.









∗ U(x) est une fonction de base de la forme :




Cette fonction permet de ne pas ge´ne´rer de signal a` haute fre´quence.
∗ Pk est un ensemble de parame`tres a` estimer (par minimisation de χ2 par exemple),
∗ Npar est le nombre de parame`tres a` estimer en fonction de la re´solution δφ que nous cherchons a`
obtenir.
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Figure 10.7 : Illustration des formes des amplitudes et des phases des trois premie`res harmoniques en fonction
du nume´ro de tour pour les donne´es d’Archeops (KS2) a` 143GHz.
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Figure 10.8 : Illustration des formes des amplitudes et des phases des trois premie`res harmoniques en fonction
du nume´ro de tour pour les donne´es d’Archeops (KS2) a` 353GHz.
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10.3.2 De´composition en se´rie de Fourier
Nous proce´dons alors a` l’analyse de Fourier du signal S(φ) et nous e´tudions l’e´volution tour apre`s
tour de l’amplitude et la phase des premie`res harmoniques. Les ﬁgures 10.7 et 10.8 pre´sentent pour les
donne´es du vol KS2 d’Archeops les amplitudes et les phases des trois premie`res harmoniques pour un
bolome`tre a` 143GHz et un autre a` 353GHz en fonction du nume´ro de tour.
Nous observons clairement une structure qui se retrouve a` peu pre`s a` l’identique entre la premie`re et
la troisie`me harmonique en phase.
Figure 10.9 : Illustration des formes de l’amplitude de la premie`re harmonique (a` gauche) et de sa phase (a`
droite) pour des donne´es simule´es correspondant au signal attendu de la galaxie. (l’unite´ en amplitude est
arbitraire).
Dans ces premie`res harmoniques la contribution principale provient du dipole du CMB et de l’e´mission
galactique. Nous pouvons simuler des donne´es en temps correspondant a` ces deux phe´nome`nes avec la
meˆme couverture du ciel que pour les donne´es Archeops et en utilisant respectivement une simulation
du dipole et des cartes de l’e´mission galactique [82]. Nous pre´sentons sur les ﬁgures 10.9 et 10.10 les
structures correspondantes respectivement pour la galaxie et le dipole : elles ne correspondent pas a` ce
que nous observons sur les donne´es.
10.3.3 Soustraction des eﬀets syste´matiques
Comme le signal de physique dominant dans la premie`re harmonique est le dipoˆle nous pouvons e´crire
les relations :
S1 sin(φ1S) = P
1 sin(φ1P ) +D
1 sin(φ1D) , (10.30)
S1 cos(φ1S) = P
1 cos(φ1P ) +D
1 cos(φ1D) , (10.31)
ou` les indices “D” correspondent a` la contribution du dipoˆle, “P” au signal parasite et “S” au signal
mesure´ et ou` l’exposant 1 indique que nous nous inte´ressons a` la premie`re harmonique. Sachant que
le dipoˆle ne contribue pas au signal de la troisie`me harmonique (et en ne´gligeant la contribution de la
galaxie a` ce stade), nous en de´duisons que la contribution a` la structure en phase de l’harmonique 3 est
comple`tement due au parasite. Nous pouvons donc supposer que φ1P  φ3S . Nous pouvons alors re´soudre
les e´quations 10.30 et 10.31 tour par tour et en extraire la contribution relative du parasite et du dipoˆle sur
les donne´es en temps pre´sente´es sur la ﬁgure 10.11 (la contribution du dipoˆle est estime´e par simulation
comme nous l’avons vu pre´ce´demment).
10.3. Eﬀets syste´matiques 187
Figure 10.10 : Illustration des formes des amplitudes de la premie`re (a` gauche) et de la troisie`me harmonique
(a` droite) pour des donne´es simule´es correspondant au signal attendu du dipoˆle. (l’unite´ en amplitude est
arbitraire).
Figure 10.11 : Illustration de la reconstruction du signal parasite en µV (en bleu correspondant a` la deuxie`me
ﬂe`che) et du dipoˆle (en rouge, la ﬂe`che la plus en bas) superpose´ aux donne´es en temps (obtenues apre`s ﬁltrage
et interpolation).
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La de´composition du signal en se´rie de Fourier nous permet donc de visualiser et de se´parer certains
eﬀets notamment ceux synchrones avec la rotation de la nacelle dans les premie`res harmoniques. Dans le
cadre de la collaboration, il a e´te´ de´montre´ que le signal parasite e´tait duˆ au re´chauﬀement de l’e´tage a`
10K lie´ a` un apport de chaleur duˆ a` la reﬂection de l’image du ballon sur l’optique froide (une modiﬁcation
de la chaˆıne de vol a donc e´te´ eﬀectue´e pour les vols suivants).
Le spectre de Fourier sur les cercles s’ave`re donc un outil tre`s utile pour lutter contre les eﬀets
syste´matiques. Elle a e´te´ utilise´e ici dans un cas extre`me par rapport a` ce qui est attendu pour Planck.
Il s’agit d’une me´thode rapide et tre`s simple a` mettre en oeuvre pour e´tudier la stationarite´ du bruit par
exemple dans Planck.
10.4 Analyse des donne´es du vol KS3 d’Archeops
Nous nous concentrons dans la suite sur les donne´es du vol KS3 et montrons ce que nous avons extrait
de ces donne´es comme information sur le fond diﬀus cosmologique par l’analyse des Γm. Le spectre des
Γm a e´te´ extrait de deux manie`res comple´mentaires : a` la fois directement et par l’interme´diaire de la
fonction d’auto-corre´lation sur les cercles2. Les spectres du fond diﬀus obtenu par ces me´thodes pour
Archeops ont e´te´ publie´s dans [83].
Nous utilisons les re´sultats de la version V4.4 des logiciels du traitement du signal bolome´trique
auxquels nous avons ajoute´ une minimisation de la variance du bruit para-scan et cross-scan de´veloppe´e
par A. Bourrachot et F. Couchot [70], permettant de re´duire, voir eﬀacer les de´rives basse-fre´quence
restantes.
10.4.1 Description de la me´thode
Cette fois contrairement aux sections pre´ce´dentes il s’agit aussi de lutter contre le bruit instrumental.
Nous commenc¸ons donc par la reconstruction, pour chaque tour i, des composantes Σi(t) et ∆i(t) a` partir
des donne´es en temps B(t) d’un bolome`tre, de la fac¸on suivante :
Σi(t) = Bi(t) +Bi−1(t˜) (10.32)
∆i(t) = Bi(t)−Bi−1(t˜) , (10.33)
ou` Bi−1(t˜) est de´ﬁni comme la valeur de la mesure du bolome`tre au tour i−1 qui se trouve le plus proche
sur le ciel de l’e´chantillon Bi(t) : nous calculons le produit scalaire du vecteur correspondant au pointage
sur le ciel du bolome`tre concerne´ au tour i et au temps t et de tous les vecteurs de pointage correspondant
au tour pre´ce´dent et nous se´lectionnons l’e´chantillon dont l’angle qui les se´pare les deux vecteurs est le
plus petit. En premie`re approximation Bi(t) et Bi−1(t˜) voient le meˆme signal du ciel, leur diﬀe´rence est
donc domine´e par le bruit (non corre´le´) expe´rimental qu’elle permet d’estimer. Un point fort de cette
me´thode est qu’elle ne ne´cessite pas de mode`le de bruit (et donc ne demande pas de faire de simulations
nombreuses et couˆteuses en temps de calcul) puisque la contribution du bruit est directement extrait des
donne´es elles-meˆmes.
Nous avons pre´alablement se´lectionne´ les donne´es “propres” (nous avons retire´ les bouﬀe´es de bruit et
les glitchs qui ont e´te´ e´tiquete´s en amont de la chaˆıne de traitement du signal [84]). Nous avons e´galement
e´te´ amene´s a` e´liminer les e´chantillons domine´s par l’e´mission galactique aﬁn de ne pas eˆtre contamine´s
par les avant plans : nous ne se´lectionnons que les donne´es pour lesquels la valeur absolue de la latitude
galactique est supe´rieure a` 20 degre´s (nous retirons e´galement la zone du Taureau qui correspond a`
la structure en bas a` gauche de la ﬁgure 10.12 qui repre´sente la carte du ciel obtenue par Archeops a`
143GHz). Pour corriger de ces coupures, en paralle`le du calcul de Σ(t) et ∆(t), nous construisons la
fonction fene`tre W (t) qui est e´gale a` 1 quand nous avons une donne´e utilisable au temps t (i.e. si nous
avons retenu les donne´es aux tours i et i− 1), et 0 autrement.
2Le travail sur la fonction d’autocorre´lation a e´te´ eﬀectue´ par O. Perdereau.
10.4. Analyse des donne´es du vol KS3 d’Archeops 189
Figure 10.12 : Carte du ciel obtenue par Archeops a` 143GHz a` l’aide des donne´es du vol KS3
Ensuite, nous calculons pour chaque tour i trois spectres de puissance : mΓim(Σ), mΓ
i
m(∆), et
mΓim(W ) ou` mΓim(Σ) (resp. ∆, ou W ) est l’amplitude du spectre de Fourier de Si(t) (resp. Ni(t),











ou` Γ˜−1m (W ) est l’inverse de la moyenne des Γ
i
m(W ).
Nous pourrions re´e´chantillonner Bi(t) re´gulie`rement en phase comme nous l’avons fait dans la section
10.3 et comme nous proce`dons pour la fonction d’auto-corre´lation, ne´anmoins nous montrerons (cf. ﬁgure
10.13) que, dans le cas ou` il n’y a pas de bruit instrumental, avec le balayage d’Archeops-KS3, l’erreur
lie´e au fait que nous ne re´e´chantillonnons pas en phase est largement infe´rieure aux autres erreurs comme
la variance cosmique par exemple.
La fonction d’autocorre´lation
Dans le cas de l’analyse par l’e´tude de la fonction d’autocorre´lation, nous suivons le meˆme principe
sauf que l’nous remplac¸ons dans les e´quations 10.32 et 10.33 le temps t par la phase par rapport a` l’axe
de rotation du ballon que nous de´notons φ dans la suite (nous re´e´chantillonnons donc en phase pour ce
calcul). Nous de´ﬁnissons alors deux fonctions d’auto-corre´lation :
FS(τ) = < S(φ)S(φ + τ) > (10.36)
FN (τ) = < N(φ)N(φ + τ) > (10.37)
ce qui nous ame`ne a` obtenir la transforme´e de Fourier (FFT) de la fonction d’autocorre´lation pour le
CMB (dont la transforme´e de Fourier est par de´ﬁnition e´gale aux Γm) par :
FFT (FCMB) = FFT (FS)− FFT (FN) (10.38)
Par de´ﬁnition le nombre de points entrants dans le calcul de la fonction d’autocorre´lation est exactement
le nombre de points de donne´es (il n’y a pas d’eﬀet de fonction feneˆtre dans ce cas la` et donc pas de
correction a` apporter en ce sens).
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10.4.2 Etudes de simulations
Dans cette section nous nous inte´ressons a` la validation de l’analyse sur des simulations. Celles-ci
sont base´es sur des cartes avec un pixellisation Healpix avec Nside=512 [85] (ce qui correspond a` une
re´solution angulaire par pixel de l’ordre de 7 minutes d’arc.)
Fond Diﬀus Cosmologique uniquement
Le de´tecteur est suppose´ parfait a` l’eﬀet de lobe pre`s. Nous ge´ne`rons une carte du ciel CMB (sans
dipole) a` partir d’un mode`le de C donne´ et nous simulons le pointage du ciel correspondant au vol KS3
en utilisant les donne´es du senseur stellaire. L’analyse est donc re´alise´e avec
∗ des “cercles” qui ne sont pas exactement des cercles (lie´s aux balancements de la nacelle via les
vents dans la stratosphe`re),
∗ des “cercles” qui ne sont pas e´chantillonne´s re´gulie`rement en phase,
∗ et avec des erreurs de pointage re´siduelles bien que minimes.
A partir de la` nous analysons les donne´es de la meˆme fac¸on que ce qui a e´te´ de´crit dans la section
pre´ce´dente.
Nous pre´sentons sur la ﬁgure 10.13 a` gauche le re´sultat : les courbes noire et bleue correspondent
au re´sultat brut issu de la de´composition en Fourier du signal sur les cercles avant et apre`s correction
de l’eﬀet de lobe (comme montre´ dans la section 10.1.2). Sont superpose´es les fonctions mΓm the´orique
sans (en orange) et avec (en rouge) eﬀet de lobe. Nous remarquons que nous reconstruisons correctement
le spectre en utilisant cette analyse. Il est a` noter malgre´ tout un le´ger eﬀet syste´matique au niveau du
premier creux (vers m  300 dans ce mode`le) que nous pouvons comparer notamment a` l’erreur estime´e
de la variance cosmique (cf. ﬁgure 10.1) et que l’on ne´gligera donc dans la suite.
Figure 10.13 : Figure de gauche :Reconstruction des mΓm a` partir d’une simulation CMB seul avec le pointage
d’Archeops KS3 et un de´tecteur sans bruit (mais muni d’un lobe de 7 minutes d’arc). Nous montrons en noir la
reconstruction du spectre sans correction du lobe, et en bleu apre`s correction. La fonction en orange correspond
au mode`le the´orique utilise´ pour ge´ne´re´ la carte du ciel CMB et en rouge le meˆme mode`le auquel nous
appliquons l’eﬀet d’un lobe gaussien de 7 minutes d’arc. Figure de droite : Reconstruction des mΓm a` partir
d’une simulation CMB et bruit blanc correspondant au bruit instrumental : en noir l’analyse avec le bruit et en
rouge l’analyse correspondant a` du CMB seul (ici aucune correction de lobe n’est applique´e).
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Eﬀet du bruit blanc
Nous ajoutons un bruit blanc correspondant a` celui mesure´ sur les donne´es Archeops (143K03) a`
savoir : 93 µKCMB
√
s, (avec un e´chantillon toutes les 6ms environ). Nous obtenons alors la ﬁgure 10.13
a` droite ou` nous pre´sentons en noir le re´sultat de notre analyse et en rouge le mode`le simule´ sous-jacent
sans correction d’eﬀet de lobe, le tout e´tant binne´ par bins de 20 valeurs de m. Avec le niveau de bruit
d’Archeops (pour un bolome`tre) nous montrons ainsi que la me´thode nous permettra de reconstruire le
premier pic ainsi que les bas m mais que pour l’acce`s au second pic le erreurs statistiques restent e´leve´es.
10.4.3 Re´sultats sur les donne´es
Maintenant que l’analyse est valide´e sur la simulation (i.e. que nous avons ve´riﬁe´ qu’elle n’apporte
par d’erreur syste´matique importante), nous nous inte´ressons a` l’analyse des donne´es du vol KS3.
Etude des eﬀets syste´matiques
Commenc¸ons par e´tudier la forme du spectre de Σ en fonction de m. L’application du traitement de´crit
ci-dessus nous permet d’obtenir pour les bolome`tres 143K01 et 143K03 respectivement les ﬁgures 10.14
et 10.15. Nous pre´sentons sur la ﬁgure 10.14, la transforme´e de Fourier de la fonction d’autocorre´lation
de Σ(t) sur la gauche, et de ∆(t) sur la droite. La ﬁgure 10.15 illustre les deux me´thodes (fonction
d’autocorre´lation en bleu et mΓm en noir) pour Σ et ∆ pour le bolome`tre 143K03. La forme de la
fonction s’explique par le traitement que nous avons fait subir aux donne´es en temps. La remonte´e est
due a` la de´convolution des constantes de temps, la de´croissance observe´e au dela` de m=1500 provient
du ﬁltrage haute fre´quence. Les pics correspondent par contre a` des signaux parasites. Nous remarquons
des eﬀets syste´matiques diﬀe´rents dans les deux cas (par exemple la hauteur du pic de bruit autour de
m=1200).
Figure 10.14 : Nous montrons le spectre de la transforme´e de Fourier de la fonction d’autocorre´lation pour Σ
sur la gauche et sur la droite pour ∆ comme de´ﬁnis dans les e´quations 10.32 et 10.33 pour le bolome`tre 143K01.
Il est a` noter aussi que les deux analyses (fonction d’autocorre´lation et analyse de Fourier sur les
cercles) donnent des re´sultats cohe´rents comme le montre la ﬁgure 10.15.
Comparaison des analyses
Maintenant que nous avons extrait les composantes Γm(Σ) et Γm(∆), il suﬃt de soustraire les deux
pour obtenir le signal du fond diﬀus. La ﬁgure 10.16 (a` gauche) montre une comparaison des re´sultats
obtenus en noir pour le spectre de Fourier (apre`s avoir de´convolue´ de la fonction fene`tre) et en rouge pour
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Figure 10.15 : Figure de gauche : Spectres mΓm pour le Σ et pour ∆ comme de´ﬁnis dans les e´quations 10.32 et
10.33 pour le bolome`tre 143K03 (en bleu : re´sultat de la me´thode d’autocorre´lation et en noir re´sultat obtenu
par l’analyse de Fourier sur les cercles avant de´convolution de la fonction fene`tre).
la transforme´e de Fourier de la fonction d’autocorre´lation . Nous remarquons que les deux analyses sont
en tre`s bon accord : non seulement en ce qui concerne les valeurs moyennes mais aussi pour les barres
d’erreur.
Pour illustration nous montrons la forme de la fonction d’autocorre´lation dans le cas de Σ sur la ﬁgure
10.17 (la ﬁgure de droite est un zoom sur les valeurs centrales de la ﬁgure de gauche).
Combinaison de donne´es
En estimant le niveau de bruit re´siduel a` haut m (200 < m < 600) sur les Γm, nous pouvons “classer”
les bolome`tres par niveau de bruit, simplement en calculant la variance de leur distribution. Nous obtenons















Table 10.18 :Pour chaque bolome`tre, variance du bruit estime´e sur les Γm a` haut m.
Nous se´lectionnons les sept “meilleurs” bolome`tres d’apre`s cette table : 143K01, 143K03, 143K04,
143K05, 143K07, 217K04, 217K06. Il est a` noter qu’un classement similaire a` e´te´ eﬀectue´ dans [84] et
aboutit a` peu de choses pre`s au meˆme classement (seul le 143K01 n’a pas e´te´ se´lectionne´). Nous pouvons
alors en corrigeant des eﬀets de lobes, en prenant en compte l’ouverture des cercles comme nous l’avons
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Figure 10.16 : A gauche : mΓm pour les deux analyses : Fourier (en noir) et fonction d’autocorre´lation (en
rouge) sur les donne´es Archeops du 143K03. La courbe rose correspond toujours au “best ﬁt model”. A droite :
mΓm pour les 7 “meilleurs” bolome`tres de´termine´s dans le tableau 10.18




























































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































































Figure 10.17 : Fonction d’autocorrelation (en µK2) sur le 143K03 : la ﬁgure de droite est un zoom de la ﬁgure
de gauche. Nous montrons en superposition a` droite en plus la forme de la fonction d’auto-corre´lation dans le
cas d’un ciel CMB pur.
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explique´ dans la section 10.2 et en ponde´rant la contribution de chaque bolome`tre au spectre ﬁnal par
l’inverse de la variance du bruit pour combiner leurs spectres. Nous obtenons le spectre de la ﬁgure
10.16 a` gauche pour laquelle nous n’avons pas fait apparaˆıtre les erreurs lie´es a` la variance cosmique. La
fonction de ﬁltrage F n’est pas prise en compte, puisqu’elle est identique pour tous les bolome`tres. Les
deux me´thodes produisent des spectres comparables, la fonction superpose´e en traits pleins correspond
au “best ﬁt” d’Archeops. Nous pouvons e´galement combiner les mesures des sept “meilleurs” bolome`tres :
nous obtenons alors la ﬁgure 10.16 de droite.
10.4.4 Calcul des C
Nous pouvons ensuite revenir aux C en eﬀectuant une minimisation de χ2 (cf. [81]). Nous pa-




















Nous de´terminons ensuite les aj par minimisation de χ2 (les re´sultats de cette section ont e´te´ produits
en collaboration avec S. Plaszczynski).
Nous montrons sur la ﬁgure 10.19 un spectre de C reconstruit avec cette me´thode a` partir d’un
spectre de Γm calcule´ sur une carte avec une erreur de mesure attendue de l’ordre de la moitie´ de celle
d’Archeops.
La meˆme analyse a e´te´ eﬀectue´e sur les donne´es de la ﬁgure du bolome`tre 143K03 (sur la gauche de
la ﬁgure 10.20) et sur la combinaison 143K03, 217K04 et 217K06 (sur la droite de la meˆme ﬁgure). La
courbe de la ﬁgure de gauche montre les erreurs a` 1 sigma. Les re´sultats montre´s ici sont a` prendre avec
pre´caution dans la mesure ou` la matrice de corre´lation entre bins n’est pas diagonale et donc que les
erreurs notamment dans la ﬁgure de droite ne sont pas comparables aux re´sultats publie´s (bien que les
valeurs moyennes le soient). Une e´tude est en cours pour re´soudre ce proble`me [86].
Figure 10.19 : Reconstruction des C dans le cas d’un mode`le CMB+bruit blanc.
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Figure 10.20 : Reconstruction des C : a` gauche dans le cas du bolome`tre 143K03 (en noir on montre la courbe
correspondant au best-ﬁt d’Archeops (cf. section 1.3.3)) et a` droite pour les bolome`tres 143K03, 217K04 et
217K06 (en vert nous montrons les donne´es de [20])
10.5 Conclusion
Nous avons montre´ que les me´thodes de la transforme´e de Fourier et de la fonction d’autocorre´lation
sur les cercles permettait d’e´tudier les eﬀets syste´matiques qu’ils soient ou non synchrones avec la rotation
de la nacelle ou du satellite.
Dans ce chapitre nous avons e´galement montre´ que l’analyse en Γm des donne´es d’Archeops bien que
non compe´titive avec celle des C qui be´ne´ﬁcie de la redondance des cercles sur le ciel sur la plan des
erreurs statistiques, permet de ve´riﬁer les re´sultats avec une me´thode comple`tement inde´pendante (et
notamment ne de´pendant d’aucun mode`le ni aucune simulation pour l’estimation du bruit).
En ce qui concerne l’application a` Planck, comme les erreurs statistiques seront beaucoup plus petites
sur HFI que sur Archeops (notamment chaque cercle est balaye´ environ 60 fois), nous nous attendons a`
ce que cette me´thode permette de produire les tous premiers re´sultats sur le fond diﬀus (elle ne ne´cessite
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Le pre´sent chapitre est une transcription e´crite d’un projet mene´ en commun avec les personnes dont les
noms ﬁgurent ci-dessus. Ce projet a e´te´ initie´ lors de l’e´cole d’e´te´ d’Alpbach [87] organise´e par l’ESA en
2000. Le but de ce travail e´tait de de´ﬁnir une nouvelle mission scientiﬁque dans l’infrarouge (dont les
buts et le type d’instrument restait a` notre entie`re imagination), envoye´e dans l’espace (a` un endroit a`
de´ﬁnir) avec toutes les contraintes lie´es a` ce type de mission que l’on montrera dans ce chapitre.
Il est a` noter que l’instrument a e´te´ imagine´ autour d’une technologie (ici les matrices de bolome`tres)
reﬂe´tant son statut a` un instant t, et ne pre´tend en aucun cas eˆtre a` la pointe de l’information dans
ce domaine. En contre partie ce chapitre bien que s’inte´ressant a` un sujet diﬀe´rent de celui de Planck
et Archeops, permet de montrer, a` une petite e´chelle, comment se conc¸oit, dans les grandes lignes, une
mission scientiﬁque spatiale.
Donc entrons dans le vif du sujet avec la description du projet Snoopy, qui a e´te´ pre´sente´ au conseil
scientiﬁque de l’IAS en novembre 2000. Le but de Snoopy (pour Submm N Observation Of PolarimetrY)
est de faire un releve´ de tout le ciel dans six bandes de fre´quence de 100µm a` 2mm avec une re´solution
angulaire de l’ordre de 50 secondes d’arc utilisant des matrices de bolome`tres sensibles a` la polarisation.
Il est envisage´ que la mission dure trois ans sur une orbite terrestre basse avec un mouvement synchronise´
avec le soleil1. Les deux premie`res anne´es sont de´die´es a` l’obtention des releve´s sur tout le ciel (quatre
au total). Au cours de la dernie`re anne´e il est pre´vu de travailler en pointant des directions bien pre´cises
dans le ciel, permettant, sur des temps d’inte´gration plus longs, d’eﬀectuer des mesures pre´cises d’objets
galactiques et extragalactiques. Du point de vue du budget, l’option choisie est de rentrer dans l’enveloppe
d’une mission “ﬂexi” de l’ESA2.
11.1 Aspects scientiﬁques
Les buts de la mission Snoopy sont doubles :
∗ Le but premier est de comprendre la structure du milieu interstellaire de la galaxie via une mesure
de la polarisation de la poussie`re.
∗ Le second but est de de´tecter des amas SZ pour mesurer entre autres H0.
C’est ce que nous de´taillons dans la suite.
1Le terme ade´quat e´tant Sun Synchronized Low Earth Orbit.
2Une mission dite “ﬂexi” correspond a` un budget infe´rieur a` 182 MEuros.
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11.1.1 Polarisation de la poussie`re galactique dans le domaine millime´trique
Notre connaissance actuelle de l’intensite´ de la poussie`re galactique dans le milieu interstellaire repose
a` la fois sur l’extrapolation des donne´es IRAS et DIRBE, et sur les mesures de FIRAS [82]. Par contre
nous ne connaissons que tre`s peu de choses sur la polarisation pour des e´chelles plus grandes que 10
minutes d’arc. Les mesures au sol dans l’infrarouge lointain et le domaine submillime´trique ont jusqu’a`
pre´sent essentiellement e´te´ eﬀectue´es vers des nuages mole´culaires brillants [88][89][90][91][92], et sont
entache´es d’erreurs syste´matiques dues a` l’atmosphe`re de la terre. Il est donc primordial de faire des
mesures a` grande e´chelle de la polarisation du milieu interstellaire dans l’infrarouge.
L’inte´reˆt d’e´tudier la polarisation de ce milieu est double : non seulement nous cherchons a` de´terminer
les champs magne´tiques autour des re´gions de formation des e´toiles, comme nous le de´taillons ci-dessous,
mais en plus, la poussie`re galactique est un bruit de fond important pour les analyses du fond diﬀus
cosmologique. Une meilleure connaissance de cet avant-plan polarise´ nous permettra une analyse plus
ﬁne des donne´es CMB polarise´es (WMAP, Planck...).
Mais revenons sur le roˆle des champs magne´tiques dans les re´gions de formations des e´toiles. Leur
interaction avec le gaz des dites re´gions devrait nous apporter des informations sur la fac¸on dont les
nuages mole´culaires s’eﬀondrent gravitationnellement et forment les e´toiles.
On s’attend a` ce que l’alignement des grains de poussie`re (i.e. le pattern de polarisation) soit dicte´
par les champs magne´tiques a` grande e´chelle. En paralle`le, le degre´ de polarisation devrait diminuer
quand nous nous approchons du centre des re´gions de formation des e´toiles. Graˆce a` sa grande couverture
du ciel, Snoopy nous permettra de de´montrer la dynamique de la formation des e´toiles non seulement
dans les endroits les plus brillants mais e´galement sur de plus grandes e´chelles, nous permettant de
valider/invalider les mode`les de formations d’amas d’e´toiles.
Le fait d’e´tudier la polarisation dans plusieurs domaines en longueur d’onde devrait nous permettre de
distinguer la morphologie des champs magne´tiques dans les diﬀe´rentes composantes des nuages a` diverses
tempe´ratures, et donc de comprendre les conditions ne´cessaires a` l’alignement des grains de poussie`re [89].
En s’inte´ressant aux longueurs d’onde entre 100 et 700 µm, Snoopy apportera des mesures nouvelles et
comple´mentaires aux donne´es existantes du fait meˆme que ces longueurs d’onde ne peuvent eˆtre e´tudie´es
a` partir du sol.
Avec une re´solution infe´rieure a` la minute d’arc nous pensons pouvoir de´tecter dans 5 bandes de
fre´quences entre 100 et 700 µm environ 107 sources extragalactiques.
11.1.2 Les amas SZ
Les mesures de l’eﬀet SZ thermique sont utiles pour estimer la distributions spatiales des riches amas
de galaxies et donc mesurer la constante de Hubble [93]
La ﬁgure 11.1 montre que l’eﬀet thermique SZ induit une de´formation de la loi du corps noir :
typiquement une re´duction de tempe´rature dans le domaine de Rayleigh-Jeans et un accroissement a`
hautes fre´quences.
Le nombre de clusters SZ que l’on pense pouvoir de´terminer avec la re´solution attendue pour Snoopy
est de l’ordre de 105 (a` comparer avec les 104 attendus pour Planck) en ajoutant aux cinq bandes entre 100
et 500 µm une sixie`me bande a` 2mm. Compte tenu des bandes de fre´quences e´tudie´es graˆce a` Snoopy nous
pourrons a` la fois e´tudier la partie ne´gative et la partie positive du spectre. De plus, avec une re´solution
angulaire infe´rieure a` 2.5 minutes d’arc, on s’attend a` pouvoir e´tudier la structure des amas, ainsi que
mesurer les vitesses particulie`res (typiquement pour Planck, ces vitesses ne pourront eˆtre e´tudie´es que si
elles sont de l’ordre de 200 km/s [94]).
11.1.3 Re´sume´ des contraintes sur l’instrument
Avec une re´solution angulaire autour de la minute d’arc pour la poussie`re, et de l’ordre de 2.5 minutes
d’arc pour l’eﬀet SZ nous devrions pouvoir atteindre les buts scientiﬁques de´ﬁnis dans les deux sections
pre´ce´dentes. En ce qui concerne les bandes de fre´quences, cinq bandes entre 100 et 700 µm pour la
poussie`re galactique sont envisage´es, et une bande supple´mentaire a` 2mm pour l’eﬀet SZ.
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Figure 11.1 : Dans la ﬁgure de gauche : distorsion du spectre de corps noir duˆ a` l’eﬀet SZ thermique. Dans la
ﬁgure de droite : nombre de sources SZ en fonction du ﬂux attendu pour deux valeurs distinctes de Ω0.
Aﬁn de mesurer au mieux la poussie`re, dont le ﬂux moyen attendu est de l’ordre de quelques MJy/sr,
il nous faut un instrument qui a une sensibilite´ de l’ordre de 25mJy par lobe (en supposant des lobes de
50 secondes d’arc). Bien suˆr les canaux correspondants, a` basses longueurs d’onde, doivent eˆtre polarise´s.
Pour l’eﬀet SZ par contre, la sensibilite´ attendue est de l’ordre de 4mJy par lobes de 50 secondes d’arc,
ou 40mJy par lobe de 144 secondes.
11.2 L’instrument
Comme le ﬁl conducteur au niveau du budget est de rentrer dans l’enveloppe d’une mission ﬂexi,
nous cherchons a` proﬁter au maximum des technologies existantes en ce qui concerne la de´ﬁnition de
l’instrument, ou du moins nous nous restreignons a` faire peu de de´veloppement en R&D.
11.2.1 Le te´lescope et le cryostat de HERSCHEL
Nous pre´voyons donc d’utiliser le meˆme te´lescope et le meˆme cryostat que HERSCHEL (anciennement
FIRST). Ce cryostat conc¸u sur le principe de celui d’ISO [95] permet d’obtenir la tempe´rature de 1.7K
via l’utilisation d’un tank rempli d’Helium superﬂuide dimensionne´ pour une mission de 3 ans et demi.
Aﬁn d’obtenir les 300mK ne´cessaires au bon fonctionnement des matrices de bolome`tres, nous utiliserons
en plus (tout comme HERSCHEL) un re´frige´rateur a` Helium 3 qui fait actuellement partie de l’ESA
Technical Research Program. Ce dernier permettra sur HERSCHEL de refroidir les instruments SPIRE3
et HIFI4. Une photographie d’un prototype est montre´e a` gauche de la ﬁgure 11.2.
Le te´lescope de HERSCHEL
Le te´lescope de HERSCHEL est un syste`me Ritchey-Chretien d’un diame`treDt = 3.5 m, la focalisation
se faisant un me`tre en avant du miroir primaire. Il est construit a` partir de ﬁbres de carbone renforce´es
3Spectral and Photometric Imaging REceiver : il s’agit d’un instrument bolome´trique couvrant une plage en longueur
d’onde s’e´talant de 200 a` 670 µm.
4Heterodyne Instrument for FIrst : le but de cet instrument est de faire de la photome´trie entre 110 et 640 µm.
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Figure 11.2 : Dans la ﬁgure de gauche : Photographie d’un prototype de la machine 0.3K de HERSCHEL, et
ﬁgure de droite : sche´ma du cryostat de HERSCHEL, les instruments sont place´s dans la partie supe´rieure au
dessus du re´servoir 4He.
avec du plastique et est donc tre`s le´ger (260 kg). Il a une e´missivite´5 de l’ordre de t = 0.04, et une
transmission Tt = 0.3.
Le syste`me de refroidissement
Le cryostat de HERSCHEL utilise la technologie de´veloppe´e pour ISO [95] et est sche´matise´ sur la
ﬁgure 11.2 a` droite. L’e´tage a` 1.7K est obtenu par de l’He´lium superﬂuide. Il a e´te´ conc¸u pour avoir une
dure´e de vie de l’ordre de trois ans en ope´rations a` L2 avec 2500 litres d’He´lium a` bord. La machine utilise´e
pour refroidir l’instrument entre 2K et 0.3K fonctionne a` l’3He sur lequel nous pompons en utilisant une
pompe a` charbon.
11.2.2 Les matrices de bolome`tres du CEA
Pour ce qui est des de´tecteurs nous comptons utiliser les matrices de bolome`tres du type de celles
en construction au CEA-Grenoble [96] et montre´es sur la ﬁgure 11.3 moyennant quelques modiﬁcations
mineures.
Le signal incident est suppose´ eˆtre polarise´ uniquement line´airement : de fait nous n’avons a` mesurer
que trois des quatre parame`tres de Stockes pour reconstruire l’ensemble de ses caracte´ristiques. Ces
trois parame`tres peuvent eˆtre mesure´s en utilisant seulement des polariseurs line´aires et trois bolome`tres
sont suﬃsants. Aﬁn de garder une marge de manœuvre, nous avons choisi d’utiliser malgre´ tout quatre
bolome`tres polarise´s. Les quatre polariseurs sont dispose´s par rapport a` la direction de balayage comme
indique´ sur la ﬁgure 11.4.
Dans la mesure ou` nous cherchons a` e´tudier la polarisation, la matrice montre´e dans la ﬁgure 11.3
n’est pas comple`tement adapte´e et il faudra redessiner les grilles et les absorbeurs (qui se font ensuite
par photo-lithographie). C’est le seul point de R&D ne´cessaire pour Snoopy.
Le temps de re´ponse de tels bolome`tres a e´te´ mesure´e et est de l’ordre de 10ms a` 300mK, avec une
NEPbolo = 5 10−17W/
√
Hz [96].
5L’e´missivite´ t, le coeﬃcient de transmission Tt et le coeﬃcient de re´ﬂexion R sont relie´s par la formule R+Tt + t = 1.
Pour un corps noir qui e´met autant qu’il absorbe l’e´missivite´ est e´gale au coeﬃcient d’absorption.
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Figure 11.4 : Assemblage des polariseurs devant les bolome`tres et direction de balayage
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11.2.3 Parame`tres de l’instrument
Lobes
Nous montrons dans la table 11.5 les re´solutions angulaires correspondant a` la limite de diﬀraction
pour le te´lescope de HERSCHEL dans les bandes de fre´quence de Snoopy 6. Aﬁn d’obtenir un taux de
te´le´me´trie raisonnable (cf. section 11.2.6) il a e´te´ choisi de ne pas se placer a` la limite de diﬀraction pour
les canaux a` basse longueur d’onde, ce qui reste en accord avec la minute d’arc de re´solution avance´e dans
la section 11.1.3. Pour les plus grandes longueur d’onde par contre nous choisissons d’avoir des pixels plus
petits que ce que nous impose la limite de diﬀraction aﬁn de re´soudre le lobe.
Longueur d’onde (µm) 100 200 350 500 700 2000
re´solution angulaire a` la limite de diﬀraction (”) 7 14 25 36 50 144
re´solution angulaire attendue pour Snoopy (”) 25 25 25 25 25 72
Table 11.5 :Re´solutions angulaires pour chaque longueur d’onde (en µm) de Snoopy , correspondant a` la limite
de diﬀraction du te´lescope de HERSCHEL (1e`re ligne) et attendue pour Snoopy (seconde ligne). Les valeurs
sont donne´es en secondes d’arc.
Sensibilite´
On peut, en prenant en compte les caracte´ristiques du te´lescope ainsi que des bolome`tres, calculer les
sensibilite´s attendues dans chaque bande de fre´quence comme suit.
Commenc¸ons par estimer la puissance e´mise par le te´lescope quand les miroirs sont refroidis a` une
tempe´rature T :
Pt = tStTtBν(T )ΩBδν (11.1)
ou` :
∗ Bν(T ) = kBT/λ2 correspond a` la loi de Rayleigh-Jeans (au de´tail pre`s que l’on ne s’inte´resse qu’a`
un e´tat de polarisation de la lumie`re donc le facteur 2 de la formule 9.8 disparaıit), λ e´tant la
longueur d’onde de la bande conside´re´e.
∗ t, Tt sont de´ﬁnies dans la section 11.2.1 et St est la surface du te´lescope.
∗ ΩB = (FWHM)2 ou` les FWHMs par bande de fre´quence sont donne´es dans la table 11.5, ΩB e´tant
exprime´ en ste´radian.
∗ δν est la re´solution attendue sur la fre´quence : typiquement nous utilisons δν/ν = 30%.
Cette puissance est par de´ﬁnition e´gale a` :
Pt = Nphhν (11.2)
ou` Nph est le nombre de photons. Une bonne approximation de la ﬂuctuation sur ce nombre de photons
est en
√




Tout cela est calcule´ pour un temps d’inte´gration d’une seconde. Si l’on veut traduire cette expression en




6Elles sont simplement donne´es par la formule θ(rad) = 1.22λ/Dt.
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Il s’agit ensuite de calculer la sensibilite´ (en Jy par lobe) qui est donne´e comme la NEP totale (te´lescope









le facteur 10−26 e´tant la` pour passer des W/m2/Hz en Jy. La sensibilite´ ainsi calcule´e est montre´e dans
la ﬁgure 11.6 pour un temps d’inte´gration d’une seconde et pour une couverture comple`te du ciel pour
diﬀe´rentes valeurs de T et de NEPbolo. La courbe en rouge (la plus haute) correspond a` une NEPbolo
de 10−16 W/
√
Hz et une tempe´rature du te´lescope de 110K, alors que pour la courbe bleue (courbe
interme´diaire) cette tempe´rature est de 80K. La courbe en jaune (la plus basse) montre la sensibilite´
si nous avions une NEPbolo de 5 10−17 W/
√
Hz (la tempe´rature du te´lescope e´tant de 80K). On voit
clairement que le fait de choisir L2 (80K) ou une orbite proche de la Terre (110K) n’a pas beaucoup
d’inﬂuence sur la sensibilite´ dans ces bandes de fre´quence. Par contre le parame`tre important est la
NEPbolo. Malgre´ tout avec une NEPbolo de 10−16 W/
√
Hz nous re´pondons a` la demande de la section
11.1.
Figure 11.6 : Sensibilite´s attendues (Jy/beam) en fonction de la longueur d’onde (m) : la courbe rouge
correspond a` une NEPbolo de 10
−16 W/
√
Hz et a` une tempe´rature du te´lescope de 110K, la courbe bleue
correspond a` uneNEPbolo de 10
−16 W/
√
Hz et a` une tempe´rature du te´lescope de 80K, et la courbe jaune
correspond a` une NEPbolo de 5 10
−17 W/
√
Hz et a` une tempe´rature du te´lescope de 80K.
11.2.4 Assemblage du de´tecteur
Les matrices de bolome`tres en cours de de´veloppement au CEA sont de trois types : soit en (16x32)
pixels, soit en (32x48) soit encore en (32x64). Nous choisissons d’utiliser les plus petites matrices (soit 512
pixels) pour les basses longueurs d’onde. Pour le canal a` 2mm, par contre, nous pre´voyons de de´velopper
une nouvelle matrice de (6x12), soit 72 pixels. Ceci nous ame`ne a` de´ﬁnir les champs de vue re´sume´s dans
la table 11.7.
11.2.5 Optique
Puisque nous voulons proce´der a` des mesures dans six bandes diﬀe´rentes simultane´ment, et aﬁn que
tout loge dans l’espace qui nous incombe, nous avons choisi d’utiliser un miroir permettant de se´parer le
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Longueur d’onde (µm) 100-700 2000
Pixel FWHM 25 arcsec 72 arcsec
Nombres de pixels 16× 32 6× 12
Taille physique des pixels 1.5 mm 4.3 mm
Taille de la matrice 24× 48mm2 26× 52mm2
Champ de vue 6.7× 13.3arcmn2 7.2× 14.4arcmn2
Table 11.7 :Caracte´ristiques des matrices de bolome`tres en terme de champ de vue
signal en deux en fonction de la longueur d’onde (roof mirror), de´ﬁnissant par la` meˆme deux instruments
au plan focal du te´lescope : le SWIP (pour Short Wavelength Imaging Photometer) et le LWIP (pour
Low Wavelength Imaging Photometer). Ceci est explicite´ par la ﬁgure 11.8.
SWIP LWIP
He Tank
Figure 11.8 : De´composition du signal d’entre´e en fonction de la longueur d’onde
Ensuite dans chaque instrument, le signal est divise´ a` nouveau dans deux dichro¨ıques (le principe e´tant
que les longueurs d’onde plus petites que la longueur d’onde caracte´ristique du ﬁltre sont transmises alors
que les plus longues sont re´ﬂe´chies).
Pour le SWIP, le syste`me optique est illustre´ par la ﬁgure 11.9. Le signal passe d’abord a` travers un
ﬁltre (F1) qui est utilise´ pour couper les longueurs d’onde plus petites que 70µm. Ensuite vient le premier
dicro¨ıque (D1) qui se´pare le signal en deux selon que la longueur d’onde est plus grande (il continue tout
droit sur le sche´ma dans ce cas) ou plus petite (va vers le bas) que 140µm.
Les petites longueurs d’onde sont re´ﬂe´chies ensuite vers une premie`re matrice de bolome`tres optimise´e
pour une longueur d’onde de de´tection de 100µm (Array 1).
Les longueurs d’onde supe´rieures a` 140µm continuent pendant ce temps leur chemin vers un second
dichro¨ıque optimise´ pour se´parer les longueurs d’onde a` 250 µm. Les longueurs d’onde plus petites que
cette valeur sont envoye´es sur une matrice (Array 2) optimise´e pour 200 µm, et les plus grandes sont enﬁn
envoye´es sur la dernie`re matrice (Array 3) a` 350 µm, apre`s eˆtre passe´es a` travers un ﬁltre (F2) e´liminant
le signal au dessus de 400µm.















Figure 11.9 : Principe de fonctionnement du photome`tre SWIP
ment : dans la re´alite´ nous pre´voyons de mettre plus de lentilles et de miroirs aﬁn de loger dans la place
qui nous est impartie du cryostat. Ne´anmoins les angles ne doivent pas exce´der 20◦ aﬁn de limiter les
aberrations.
Nous pre´voyons e´galement d’installer avant l’entre´e du signal du ciel dans le SWIP/LWIP un mi-
roir orientable permettant de choisir entre la radiation du ciel et des corps noirs installe´s a` bord pour
l’e´talonnage de l’instrument (cf. section 11.2.7).
11.2.6 Strate´gie de balayage et taux de te´le´me´trie
En choisissant de se placer sur une orbite terrestre basse, nous couvrons 360o sur le ciel en 103 minutes,
ce qui correspond a` une vitesse de balayage de l’ordre de 0.06 degre´ par seconde. Si l’on conside`re des
pixels de 25 secondes d’arc (cf. table 11.7), cela signiﬁe que l’on prend 8.4 images par seconde. Ceci
correspond pour 32 bolome`tres regardant le meˆme endroit dans le ciel a` un temps d’inte´gration de 3.8
secondes par pixel sur le ciel. Aﬁn d’obtenir un meilleur e´chantillonnage nous choisissons de prendre 25
images par secondes, ce qui correspond a` un temps d’inte´gration de 1.28 secondes par pixel sur le ciel.
D’apre`s la table 11.7, nous avons 2632 pixels au total, dont si l’on choisit de coder sur 16 bits nous





Next scan 103 minutes later
Figure 11.10 : Recouvrement des donne´es dans la direction perpendiculaire a` la direction de balayage.
De plus nous choisissons d’avoir un recouvrement dans la direction perpendiculaire a` la direction de
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balayage entre deux tours comme le montre la ﬁgure 11.10, chaque tour e´tant se´pare´ du pre´ce´dent dans
cette direction de 4 minutes d’arc. Ceci nous permet de multiplier par un facteur 3.3 le temps d’inte´gration
par pixel sur le ciel.
Aﬁn d’obtenir cette pre´cision en pointage, les pre´-requis demande´ a` l’ESA (en charge entre autre du
pointage (cf. section 11.4.2) sont d’obtenir une erreur sur la reconstruction de l’attitude (ARE) de moins
que 10 secondes d’arc et une erreur absolue sur le pointage (APE) plus petite que la minute d’arc.
11.2.7 Strate´gie d’e´talonnage
Nous pre´voyons de manie`re tre`s classique trois phases d’e´talonnage :
∗ avant le lancement les bolome`tres doivent eˆtre e´talonne´s aﬁn de de´terminer leur re´ponse spectrale,
temps de re´ponse, et e´talonnage en absolue,
∗ durant la phase d’ope´rations en vol deux corps noirs sont installe´s a` deux tempe´ratures diﬀe´rentes
aﬁn de mesurer le ﬂat ﬁelding et e´talonner les oﬀsets. De plus nous comptons les utiliser pour
cross-e´talonner les canaux polarise´s.
∗ et enﬁn pendant le processus d’analyse des donne´es, les re´sultats obtenus seront compare´s a` COBE
(DIRBE et FIRAS).
11.2.8 Le processing des donne´es
Le centre de processing des donne´es est charge´ de plusieurs taˆches. Il doit, entre autres, controˆler le
syste`me cryoge´nique et la tempe´rature des corps noirs d’e´talonnage, et optimiser le point de fonction-
nement des bolome`tres. Il doit e´galement prendre en charge la synchronisation et le management des
donne´es (science et housekeeping). Enﬁn il doit communiquer avec l’antenne du satellite pour obtenir le
pointage, compresser les donne´es et les transmettre au syste`me de te´le´me´trie.
11.3 Le lanceur, l’orbite et l’injection
11.3.1 Orbite terrestre
En nous restreignant toujours au budget d’une mission ﬂexi, nous avons choisi d’utiliser un lanceur
de taille moyenne : une Soyuz AT, qui enverra Snoopy sur une orbite terrestre basse synchronise´e avec
le soleil (il s’agit de l’orbite ou` fut envoye´ COBE en son temps). La ﬁgure 11.11 montre l’inclinaison en
Figure 11.11 : Sun Synchronized Low Earth Orbit
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degre´ en fonction de l’altitude correspondant a` ce type d’orbite, montrant qu’on doit se situer entre 700
et 1000 km d’altitude environ pour ne pas eˆtre pollue´ par l’atmosphe`re d’une part ni par les radiations
venant principalement des ceintures de Van Allen d’autre part. D’autres parame`tres sont a` prendre en
conside´ration comme le fait que l’instrument et le cryostat ne doivent jamais eˆtre expose´s aux radiations
du Soleil et de la Terre. Une seule orbite peut alors eˆtre se´lectionne´e : il s’agit d’une orbite circulaire avec
une inclinaison de 99 degre´s pour une altitude de 900 km. Dans ces conditions, le satellite couvre deux
fois le ciel complet en un an, bien que de fac¸on non-uniforme.
On pre´voit une injection directe a` partir du lanceur. Les eﬀets a` longs termes dus aux mouvements
de la lune et du soleil, ou encore au champ de gravite´ de la Terre seront re´ajuste´s en vol, de meˆme il
est pre´vu un de´-orbitage en ﬁn de mission. Dans tous les cas, les corrections a` apporter a` la trajectoire
seront de faibles amplitudes (de l’ordre de 150m/s au maximum).
11.3.2 Comparaison Snoopy-HERSCHEL
Le tableau 11.12 re´capitule les caracte´ristiques essentielles de la mission Snoopy par comparaison avec
HERSCHEL (cf. table 11.12).
Parame`tre HERSCHEL Snoopy
Dimensions (hauteur/diame`tre) 7.5 - 4.5 7 - 4
Masse 3250 kg a` peu pre`s identique
Puissance 900 W 700 W
Lanceur Ariane 5 Soyuz
(avec Planck) (vol de´die´)
Dure´e Mission : 3 ans Mission 2 ans
Design : 5 ans Design : 3 ans
Te´lescope 3.5 m cassegrain (80K) le meˆme (150K)
Refroidissement 4He liquide (2560 l) 1.7 K le meˆme
machine 0.3K
Panneaux solaires 4 panneaux plats (900W) nouveaux panneaux
cylindriques (700W)
Baﬄage Baﬄage autour du te´lescope Baﬄage supple´mentaire
Plateforme Optimise´e pour L2 Antenne TM/TC simpliﬁe´e
Controˆle thermique modiﬁe´
GPS
Table 11.12 :Comparaison Snoopy vs. HERSCHEL en terme de parame`tres
11.4 Le segment au sol
11.4.1 La station au sol et les ope´rations de routine
Couverture de la station au sol
La station au sol propose´e pour Snoopy est celle de Longyearbyen en Norve`ge, avec comme solution
de repli la station de Kiruna en Sue`de. Avec une pe´riode de rotation de 103 minutes, le temps de contact
au sol est de 3 minutes par rotation, ce qui, avec un rythme de 14 rotations par jour, correspond a` 42
minutes de contact au sol par 24 heures.
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Operations de routine
Les ope´rations de routine sont couple´es aux pe´riodes de contact au sol avec la station de Longyearbyen.
Durant cette pe´riode, les donne´es (Science et Housekeeping) des re´volutions pre´ce´dentes sont envoye´es et
re´cupe´re´es au sol. Nous nous attendons a` un taux de te´le´me´trie eﬀectif de l’ordre de 440 kbit/s.
Lors de ces ope´rations, le satellite ope´rera en mode automatique pre´-programme´. Malgre´ tout nous
nous attendons a` des de´viations de la trajectoire nominale que l’on compte corriger de la fac¸on suivante.
On reconstruit en ligne au sol le pointage a` chaque pe´riode de contact au sol sur les donne´es correspondant
a` la re´volution pre´ce´dente. Si l’on a des corrections a` apporter elles le seront a` la re´volution suivante en
envoyant des informations au satellite. L’objectif de cet exercice est de maintenir les erreurs en attitude
dans les gammes autorise´es.
11.4.2 Organisation des ope´rations scientiﬁques
Snoopy est de´ﬁni comme une mission PI7. L’ESA sera responsable du satellite complet, de la mission,
de l’inte´gration de l’instrument dans le satellite, des tests du syste`me, du lancement et des ope´rations
(acquisitions et transmission des donne´es jusqu’au centre scientiﬁque compris). Les instruments seront
fournis par l’e´quipe du PI, pris parmis des e´tats membres de l’ESA.
L’Announcement of Opportunities (AO) rassemblera les propositions du Consortium qui fournira les
hommes et le mate´riel ne´cessaires au de´veloppement des logiciels utiles a` l’e´tude des donne´es science. Le
consortium devra suivre un certain nombre de re`gles :
– il sera chapeaute´ par un PI qui fera e´galement oﬃce d’interface avec l’ESA,
– il sera compose´ de plusieurs e´quipes travaillant en commun, chacune responsable d’une taˆche
spe´ciﬁque et dirige´e par un Responsable d’e´quipe. Les e´quipes seront au moins au nombre de trois :
– de´veloppement et livraison des instruments
– analyse des donne´es du satellite
– re´duction, distribution et archivage des donne´es scientiﬁques
– un emplacement re´serve´ aux activite´s de re´duction de donne´es (DPC) doit eˆtre de´ﬁni.
Les ope´rations scientiﬁques seront conduites par quatre organisations :
– Le Mission Operations Centre (MOC)
– Le Project Scientist (PS)
– Le Science Operations Team (SOT)






Figure 11.13 : Vue sche´matique de l’e´change du ﬂot de donne´es et d’information entre les diﬀe´rents
intervenants dans Snoopy (cf texte pour les acronymes).
L’e´quipe des Ope´rations Sciences (SOT) sera forme´e apre`s se´lection par le Consortium a` travers le
processus d’AO. Il inclura le PS comme chairman, un repre´sentant du te´lescope, et deux repre´sentants
du Consortium : le PI et un scientiﬁque responsable de la re´duction des donne´es. Malgre´ tout d’autres
scientiﬁques peuvent eˆtre inclus dans le SOT. Le SOT est responsable :
– d’e´valuer les propositions d’observations
7Pour Principal Invetigator
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– de proposer des observations et les strate´gies correspondantes
– d’organiser l’archivage des donne´es
– de de´livrer les produits ﬁnaux a` la communaute´.
Le satellite sera controˆle´ par le Mission Operations Centre (MOC) de l’ESA a` l’ESOC a` travers la
station au sol de Longyearbyen. Le PS jouera le roˆle d’interface entre le SOT, le MOC et le DPC (cf.
ﬁgure 11.13). Toutes les donne´es du satellite seront envoye´es au DPC qui traitera les donne´es de fac¸on
continue.
11.4.3 Produits scientiﬁques
Nous pre´voyons de fournir a` la communaute´ principalement trois types de produits scientiﬁques :
1. les donne´es brutes estime´es a` ∼80 Tbit




3. des catalogues :
– de galaxies IR
– de cluster SZ
Les donne´es brutes seront maintenues sous la forme d’une base de donne´e. Une premie`re ge´ne´ration
de cartes de composantes sera distribue´e par CD-ROM/DVD en meˆme temps que les cartes du ciel et les
catalogues, une seconde ite´ration sera rendue publique apre`s la ﬁn de la mission. Les cartes du ciel et les
catalogues seront e´galement disponibles sur internet.
11.5 Conclusion
Snoopy est conc¸u pour produire des re´sultats scientiﬁques uniques, il nous permet a` la fois de :
– faire LE premier releve´ tout le ciel dans le submm avec une re´solution infe´rieure a` la minute d’arc,
– contraindre les proprie´te´s de la poussie`re avec une re´solution jamais atteinte,
– mesurer de manie`re extensive la polarisation.
– de de´tecter un grand nombre d’amas SZ,
– et enﬁn de relever un grand nombre de galaxies infra-rouges avec leurs proprie´te´s de polarisation.
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Re´sume´
Les travaux pre´sente´s dans ce manuscrit ont comme ﬁl conducteur la compre´hension des de´tecteurs
des instruments Archeops et Planck-HFI ainsi que la lutte contre les eﬀets syste´matiques dans
le but de reconstruire le spectre de puissance des anisotropies de tempe´rature du Fond Diﬀus
Cosmologique.
Apre`s une introduction sur la physique, nous de´crivons, dans une premie`re partie, l’e´talonnage des
bolome`tres des deux instruments a` partir de sources pulse´es constitue´es de ﬁbres de carbone que
nous avons mises au point pour mesurer les fuites optiques entre les diﬀe´rents e´tages cryoge´niques
du plan focal. Nous montrons l’analyse de ces fuites optiques a` partir des donne´es d’Archeops, ainsi
que les mesures de diaphonie et de constantes de temps des bolome`tres du mode`le cryoge´nique de
Planck-HFI. Nous pre´sentons e´galement l’analyse de la conductivite´ thermique et de la capacite´
caloriﬁque des ﬁbres aﬁn de mode´liser le comportement thermique et l’e´mission de ces sources.
La seconde partie est consacre´e a` l’e´tude des eﬀets syste´matiques de l’analyse des anisotropies. Nous
de´crivons les mesures des lobes au sol et en vol, l’analyse des constantes de temps des bolome`tres
et l’e´talonnage en ﬂux a` partir des donne´es sur Jupiter pour Archeops. Nous montrons ensuite
comment extraire les spectres de Fourier sur les cercles et comment cette dernie`re analyse nous
renseigne sur le fond diﬀus, ce que nous illustrons avec les donne´es de vol d’Archeops.
Le dernier chapitre pre´sente un projet de mission submillime´trique permettant de cartographier
tout le ciel a` grande re´solution dans le but de mesurer la polarisation de la poussie`re dans la
galaxie.
Abstract
The work presented in this document is driven by the characterisation of the Archeops and Planck-
HFI instruments as well as the ﬁght against systematics in order to reconstruct the power spectrum
of the temperature anisotropies of the Cosmic Microwave Background.
An introduction on the physics is followed, in a ﬁrst part, by the description of the calibration of
the bolometers of the two instruments using pulsed sources made of carbon ﬁbers that we have
developped for measurements of optical leakages between the diﬀerent cryogenic stages of the focal
plane. We explain the analysis of the optical leakages of the Archeops instrument, in combination
with measurements of crosstalks and time constants of the bolometers of the Planck’s cryogenic
qualiﬁcation model. We also present an analysis of the thermal conductivity and caloriﬁc capacity
of the ﬁbers that has be done for modelling the thermal behaviour and the emission of these
sources.
The second part is dedicated to the analysis of systematic eﬀects on the temperature anisotropies
analysis. We describe the measurement of the beams (on the ground and in-ﬂight), the analysis
of the bolometer time constants, and the ﬂux calibration on Jupiter data for Archeops. We show
how to extract the Fourier spectrum on the circles and what we learn on the cosmic microwave
background from such an analysis, which we illustrate on Archeops’ data.
The last chapter deals with a proposal for a full sky submillimeter survey for the measurement of
the dust polarisation in the galaxy with a high spatial resolution.
